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LIVRE I 


Les étoiles. 


CHAMITltK P U KM I K U 


MOUVEMENT DIURNE 


1. Ciel. Astres. — Imaginons un observa (ou r place eu 
pleine mor, hors de la vue des côtes, par un beau lemps : Il 
verra la surface des eaux s’élendre tout autour de lui en nlTec- 
lant une forme parfaitement circulaire; en outre, au-dessus de 
sa tête et tout autour de lui, il apercevra une sorte de voûte 
limitée à la mer elle-même et de forme surbaissée. 

Cette voûte, qui parait bleue pendant le jour et noire pendant 
la nuit, est le ciel : l’œil de l’observateur est le centre du ciel et 
aussi de la ligne circulaire ne lie nient défi nie qui marque la 
séparation entre le ciel et la mer, et que l’on appelle ['horizon 
ftemible. 

Les apparences seraient les mêmes pour un observateur placé 
en un point quelconque de la surface de la terre dans des 
conditions météorologiques quelconques, si, comme nous le 
supposerons toujour.s, sa vue n’était pas bornée parles accidents 
de terrain ou les objets terrestres, ou encore les nuages. 
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Il snflil (le reg-aidor le ciel pour apercevoir à sa surface des 
olijets hrillaiils ([ui sont les asfrex : les deux principaux sont le 
so/rfi et la /une que nous étudierons spéciaiement plus loin, 
l’endanl le jour on ne voit que le soleil et quelquefois la lune; 
pendant la nuit, on ne voit pas le soleil, mais on voit habituel¬ 


lement la lune et, on outre, une multitude «l’astres très petits 
comparables à de siin|des iioints lu'illants. 

Si maintenant on regarde le ciel avec une lunette ou un 
télescope, son aspect général ne change pas ; mais, pendant la 
nuit, on aperçoit un très grand nombre de petits astres que leur 
faible éclat laissait invisibles à l'œil nu, et pendant le jour, on 
peut apercevoir les plus brillants des astres que l’on voit à 
l’œil nu pendant la nuit, et que l’éclat de la lumière solaire 
cachait précédemment. 

Kn même temps, quel(|nes-uns de ces aslres apparaissent non 
plus comme de sim[>les poinLs, mais prennent des formes 
«livei’ses |)arfailemenl déterminées. Suivant que la liinelle 
employée est pins ou moins puissante, on aperçoit d’ailleurs 
plus ou moins d’astres nouveaux. 

2. Étoiles. — Les petits aslres dont nous venons de recoii- 
naitre la présence dans le ciel sont en immense majorité des 
étoiles\ les autres sont soit nélmleuws, soit des/>/'rtnè;es ou 
des satelliles de planètes, soit enriii des comètea, iVous ne nous 
occuperons actuellement que des étoiles. 

Les caractères auxquels on reconnaît les astres autres que 
les étoiles seront exposés plus loin lorsque nous étudierons ces 
aslres. Voici ceu.x auxquels on peut reconnaître une étoile. 

1® Si l’on observe une étoile à l’œil nu, on remarque dans .sa 
lumière un certain tremblement auquel on a donné le nom de 


scintillation. 


2* Si l’on ol)serve une étoile avec une Iiiiielle, elle apparaît 


toujours comme un point lumineux sans dimensions appré¬ 
ciables, et cela quelle que soit la puissance de l’instrument 
employé. 

3“ L’angle que font entre eux les rayons visuels qui vont de 
l’œil de l’observaleur à deux étoiles données quelconques reste 
toujours invariable, <[uel que soit le moment et quel que soit le 
lieu de l’observation à la surface de la terre. 
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L’angle doiiL nous venons <ie parler est ce ([u'on appelle la 
flistance ou<p(lai)‘<‘ ou siinpleinent la (Unlnnce des deux étoiles : 
on conçoit qu’il est facile de le inesurer avec précision sans 
qu’il soit nécessaire d’indiquer ici commcnl on fait celle’mesure. 

3. Sphère céleste. Coordonnées. — Il suffit d’observer 
pendant quelque temps un astre quelconque jtour constatei* 
qu’il se déplace dans le ciel. C’est ainsi que le matin, ou voit le 
soleil apparallre en un [MAÎnt de l’horizon, s’élever jus(|u’à une 
certaine hauteur, puis redc.scendre et enfin disparaître le soir en 
nn autre point de l’horizon. Le mouvement de la lime et celui 
de.s étoiles sont 



logues. (iC mouveniont 
est d’ailleurs continu, car 
si l’on dirige une luncUe 
ver.s l’astre observé, on 
voit son image .se dépla¬ 
cer dans le champ d’un 
mouvement continu ren¬ 
du sensible parlcgrossis- 
semenl île l’instrument. 

Nous nous proposons 
d’étudier le inmivemenl 
des étoiles et en même temps de vérifier te troisième caractère 
auquel se reconnaissent ces astres. 

Rien ne pouvant nous renseigner j>our l’instant sur la dis¬ 
tance des étoiles à la terre, nous ne pouvons qu’étudier le 
déplacement du rayon visuel qui va do l’œil de l’observateur à 
une étoile donnée. Pour faciliter le langage, nous imaginerons 
que l’œil de l’observateur supposé fixe à la surface de la terre 
soit le centre d’une sphère idéale de l’ayon extrêmement grand 
qu’on appelle sphèr(^ céleste, et sur laquelle seront projetées les 
étoiles ; nous parlerons alors des perspectives des étoiles sur 
cette spiièrc comme des étoiles elles-mêmes, ce qui revient à 
considérer les étoiles comme assujetties îi rester sur la surface 
de la sphère céleste. 

Si O est l’œil de l’observateur (fig. 1) et si S est la sphère 
céleste, les étoiles A, B, C sont remplacées par leurs perspectives 
rt, /», c sur cette splièro; les arcs de grands cercles hc, c«, ah 
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évalués en degrés mesurent les distances angulaires des étoiles 
A, B, C deux à doux; les points h, c sont les sommets d’un 
triangle sphérit[iie que Tou considère comme formé par les 
étoiles A, ïi, C. 

Cette conception, que nous conserverons encore quand il 
s’agira d’astres quelconques, correspond absolument aux appa¬ 
rences que nous présente le ciel. 

l’our étudier le mouvement d’un astre ou encore les figures 
tonnées par les difTéreiits astres, il faut pouvoir déterminer avec 
précision la position d’nn asli'e sur la sphère céleste. Cette 

détei mination se fait à l’aide de deux 
coordonnées de la façon suivante. 

Soit FF' un grand cercle déterminé 
de la splièi-e céleste O (lig. 2) et appe¬ 
lons f et ç' ses pôles. Soit A un astre, 
et considérons le demi-grand cercle 
•pAif' qui rencontre le gi'and cercle FF' 
en A'. Choisissons s comme pôle prin¬ 
cipal de KF' et prenons sur FF' une 
origine arl)ilraîre u; les deux coor¬ 
données de A sont : l** l’arc wA', ou 
ce (jni revient au même l’angle wOA', compté de (J“ à SGU" dans 
un sens déterminé à partir do w ou de Ot.> ; 2" l’arc çA ou ce qui 
revient au même l’angle çCA compté tle O" à ISU” u partir de ç 
ou (le Oi. 

Souvent aussi, cette seconde coordonnée est remplacée par 
son complément, c’est-à-dire l’arc AA' on l'angle AO A' compté 
à partir de A' ou de OA', de 0“ à + 90’ si A est sur le quadraul 
A'®, et de 0® à — 90“ si A est sur le quadrant en A, par 

exemple. 

On voit immédiatement (|ii’uii point de la sphère est détei'- 
miné sans ambiguïté par ses deux coordonnées, FF' est le grand 
cercle fondamental tlii système de coorduiinécs considéré; 
si FF' change, il en est de même des coordonnées. 

Les coordonnées dépendent encore du choix du pôle princi- 
jial de l’origine w et enfin du sens dans lequel on compte les 
arcs sur le grand cercle FF' : ce sens est dit direct si, par rapport 
à un observateur couché le long de 0» la tête en ^ et les pieds 
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en O, les lires tels que wA' sont comptes de ia droite vers la 
ffauclie, c’est-îi-<lire encore dans le sens inverse <le celui du 
mouvement des aiguilles d’une montre; il est dit rétrotfrmh^ 
dans le cas cou traire. 

Dans le cas de la figure, le sens indiqué par la llèche est le 
sens direct. 

4. Verticale. Zénith et nadir. Horizon. Coordon¬ 
nées horizontales, — La verlicalp d’un lieu à la surface de 
la terre est la direction du fil à plomb, c’est-à-dire la direction 
de la pesanteur en ce lieu : cette direc¬ 
tion y est perpendiculaire à la surface 
des eaux tranquilles. La verticale du 
lieu O où l’on suppose l’oeil «le 
robservaleur (fig, 3) perce la spliôre 
céleste en deux jtoints diamétralement 
opposés Z, Z' : le point Z supposé au- 
dessus de l’observateur s’appelle le 
zénith ; le point opposé ’/J est le nadir. 

Le plan mené par O pcrpendiciilai- 
remenl à la verticale ZZ' est Vhorizon*., 
lout plan parallèle à l’iiorizon, c’est-à-dire tout plan perpendi¬ 
culaire à la verticale, est un plan horizontal. 

Tout plan parallèle à la verticale est un plan vertical. Un 
plan horizontal el un plan vertical quelconques sont toujours 
perpendiculaires entre eux. 

L'horizon coupe la s{)lière célosie siiivaiil un grand cercle MM'. 
Ou appelle coordonnées horizontales celles qui ont pour grand 
cercle fondamental le cercle Mil'; le pôle principal est le 
zénith Z; l’origine des arcs .sur 111 r sera provisoirement un 
point quelconque 11; le sens dans lequel on compte ces arcs est 
le sens rétrograde. 

Soit A un astre quelconque; le dornt-grand cercle ZAZ' est 
le r;ertical do cet a.stro. 

Si A'est l’iiitei'section du vertical de A avec IMI', l’arc MA', 
compté comme il a été dit, e.st lV/:;ù/«//do A ; l’arc ZA en est 
\dL distance zénithale. Au lieu d’employer la distance zénithale, 
on [teul aussi considérer son complément, c’est-à-dire l'arc AA' 
qui est la hauteur de A. La hauteur d’un astre est positive ou 





















6 


IJXlllNS IlK COSMÜfiHAl’IIlK. 



iiégalive suivant que cet astre est au-dessus ou au-dessous de 
l’horizon. 

La position d’un astre sur la splif*re céleste est définie sans 
anl)iguïlé par son nziniiit et sa distance zénithale ou sa hauteur, 

5. Théodolite. — On peut facücinent mesuier Taziniul et 
la liauteur d un astre a un instant dotiné à l’aide d’un iiistrunient 
appelé théodolite. 

Réduit à ses parties esscutielles, le tliéodolilc est représenté 
schéniatiquement par la figure 4 : on trouve d’alnud un 

cercle IIII' gi’adué de O" à 1^60® dans le sens 
rétrogi’ade à partir d'nn point II et qu’on 
appelle cercle /tzi/iii/tol; ce cercle porte un 
a.\e 0//Z perpendiculaire à son plan et fi.vé 
en son centre O; autoui" de cet axe comme 
«liamétre peut tourner un second cei’cle 71/J 
gradué de O'’ à 180“ des deux cùté.s à partir 
de Z et (ju’oii appelle cercle verlicol\ une 
i un et le O'I,. j)enl se déplacer sur ce cercle de 
façon que son axe optique reste dans le plan 
(lu cercle en passant toujours par son centre 
O'; enfin le cercle vertical enlraine avec lui 
une alidade mobile t)K située dans son plan, 
passant par O et assujellie k rester dans le 
plan du cercle azimutal. Des dispositions 
auxiliaires permettent d’ailleur.s de mesurer avec piécision 
l’aiigle ZO'L (jue fait l’axe optique de la lunelle avec Taxe ZZ', 
cl l’angle IIOK que fait le plan du cercle vertical avec le plan ZOH. 

11 est clair d’après cela que, si l’on dispose rinstrumenl de 
façon (pie le cercle aziimilal soit horizontal et que la ligne OU 
soit dirigée vers le point de l’horizon choisi comme origine des 
azimuts, il suffira de faire tourner le cercle vertical et la 

J 

lunette 0'Ljus([u'k ce que l’image d’un astre A vienne coïncider 
avec la croisée des fils du réticule de la lunette pour obtenir 
les coordonnées de cet astre; les angles llOK et ZO'L seront 
en effet respectivement razimut et la distance zénithale de 
l’aslre A au moment de l’observation. 

6. Mouvement diurne. ■— Sachant mesurer, à un 
instant donné razimut et la distance zénithale d’une étoile, 



Fig, i. 
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iiyaiil en oulrc à sa ilisposilion une pendule réglée sur un 
mouvement uiiifoi'mc quelconque, iJ est facile de trouver les 
lois du mouvement do celte étoile. On peut, à cel etîet, soit 
reporter sur une splière en carton ou en bois les positions 
successives tie celte étoile, soit se servir des inovcns iutiniment 

J *■ 

plus précis que le calcul mot à notre <lisj)û.sition, mais que nous 
ne flévelopperons pas ici. 

Voici les résultats auxfjnols on ariive. Considérons d’abord 
une étoile qui reste toujours au-dessus de riiorizon (à Paris par 
e.\emple, où nous supposons placé l’observateur, il est facile 
de constater qu’il existe de telles étoiles) : cette étoile décrit 
d'un tnouvement unifonne 



et dnns le .s'c//.s rétrogn 
un petit, cercle de la sphère 
céleste. Soil par exemj)le 
A.V ce petit cercle (fig. 5) 
et appeloiKS 1* et P' ses 
deux pôles, P étant celui 
qui est au-dessus de l’iio- 
rizoïi. 

Considéron.s une seconde 
étoile qui reste aussi tou¬ 
jours au-dessus do l’hori¬ 
zon ; elle décrira encoie 
d’un mouvement uniforme 
et dans le sens rétrograde 
un petit cercle 13B' de la sphère céleste; mais 1“ les pôles de 
ce petit cercle coincident avec les pôles P et P' du cercle AA’, 
de sorte que les plans de ces deux cei’cles sont parallèles ; 2'’ le 
temps que met l’étoile îi à décrire le petit cercle BP’ est le même 
que le tetnps tnis par ïétoile A à décrire le petit cercle ,'L-P. 

Si maintenant nous envisageons une étoile quelconque C 
qui ne reste pas toujours au-dessus de l’horizon, nous verrons 
que sa trajectoire G 2 CC 1 au-dessus de l’horîzoïi est nue ptudiou 
d’un petit cercle CC/; qu’elle décrit cette trajectoire d’uii mou¬ 
vement uniforme et tlans le sens rétrograde; que ce petit cercle 
a encore pour pôles les points P et P'; enfin, que le temps mis 
par cette étoile partant d’une jiosition quelconque p<uu' revenir 



















H 


I.KÇoNîj DE COSMOfiUAPlIiE 


à celle même position est encore égal an temps mis par les 
étoiles A et lî à décrire les petits cercles AA^ et RB'. Nous 
sommes amenés à en concime que si ron pouvait encore 
apercevoir l’étoile C quand elle est au-dessous de l’iiorizon, 
on la verrait décrire le i-este du petit cercle tlC', c’est-à-dire 
-jàïrc (’iC'd.,, dans le même sens et avec la même vitesse que 
précédemment, ('-elle indiictifm sera d’ailhmrs justifiée un peu 
plus loit). 

Kn résumé, nous voyons (jue les é*ioiles se meuvent comme 
si elles étaient invariablement fixées à une sphère concentrique 
à la splièrc céleste, qui tournerait tout d'une pièce autour d'un 
de ses diamètres IM*' d’un mouvement utiiformo, la durée de sa 
rotation étant le temps que met cliaque étoile à déci’irc le petit 
cercle qui est sa trajectoire. 

I*oui‘ simplifier le langage, nous confondrons cette sphère 
avec la sphère céleste proprement dite et, con.sidérant les étoiles 
comme invarîahlement fixées à la surface de la sphère céleste, 
nous dirons <]ue celle-ci tourne tout d’une pièce et d’un mouva*- 
uieul uniforme autour d’un de ses diamètres PP' : c’est ce 
mouvenienl que Ton appelle le mnfo'cmvut diurne. 

Mu même temps oii voit la vérité de celte loi que nous 
avons déjà énoncée ; la distance angulaire de deux étoile.s 
<[uelconques reste invarialïle, (piel que soit le moment de 
l’ohservation. l'ùi d’autres termes, les étniles furinonl à la 
surface de la sphère céleste des figures invariables. 

7. Axe du monde. Pôles. Équateur. Parallèles. 
Méridien. Points cardinaux. Hauteur du pôle au- 
dessus de l'horizon. Jour sidéral. — Ma di'oite Fl" 
autour de laquelle lonriie la sphère céleste s’appelle Vase du 
monde, (fig. 6) ; les points P et P' sont les pole^. Le pôle P qui 
est situé au-dessus de l’horizon {l’ohservaleur étant toujours 
sup])Osé à l’aris) est le pôle horêul ou pôle nord, ou encore p<Ue 
urctif/ue', le pôle oiiposé P' est le pôle uustral ou pôle sud, ou 
encore pôle uutarctîrjue. Le grand cercle (.j(J' qui a pour j)ôles 
tes points P et P' e.st Véquateur céiesfe\ tout petit cercle AA' 
de mêmes pôles est un parallèle céleste. 

Les plans de l’équateur et des diiïércnls parallèles célestes 
sont tous parallèles entre eux ; les différentes étoiles décrivent 
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dans leur niouvemonl des |tarallèles. L’équuleur paidage la 
splif'i’e célesle en deux hémisphères dont chacun porte le nom 
du pôle qu’il contient. 

Le grand cei'cle qui passe par les pôles 1* et 1*' et le zénith Z 
est le méridien du lieu 0. 

Le plan du méridien coupe le plan de l’hoi izon suivant une 
ligne NS <jui est appelée la méridienne. Le point N situé du 
même côté de réquateur que le pôle nord I’ s’a|)pelle le nord 
ou septentrionale jioint 
S est le sud ou midi. 

Les plans de l’horizon 
et de réquateur se cou- 
peut suivant une ligne 
EW perpendiculaire à la 
ligne NS. Le point E 
situé îi 90" (lu point S 
dans le sens direct est 
Vest ou orient; le point 
W situé à 90" du point 
S dans le sens rétrograde 
est y ouest ou occident. 

Le nord, l’est, le sud 
et l’ouest sont les quatre 
points cardi.iiaK.r de l’horizon ; quand on regarde le nord, on 
a Test à sa droite et l’ouest à sa gauche ; les apparences sont 
inverses quand on regarde le sud. 

On prend pour origine des azimuts le sud, c’esl-à-dire le 
point S; jt]si|u’à présent nous avions laissé cette oi’igine 
arbitraire, n’ayant j>as de l'aison pour faire un choix plutôt 
qu’un autre. 

La hauteur du pôle nord ï\ c’est-ei-dire l’arc l*N on 
l’angle PON , est ce qu’on appelle In hauteur du pôle au-dessus 
de rhorizon. 

Enlin le temps ([ue met la sphère céleste à exécuter une 
rotation complète autour de son axe s’appelle yVxo* sidéral. 
La durée du jour sidéral est, comme nous le verrous jdiis 
un peu plus courte que colle du jour civil, de 4 minutes 



environ. 
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Fig, s. 


8. Généralité absolue des lois du mouvement 
diurne. — Si non.s supposojis maiiilciiant que l’oli-servaleur .‘se 
déplace d’une façon quelconque à la surface de la lerre, les lois 
du nioiivenienl diurne subsistent eulièreinent. Les étoiles se 
nicuveiil toujours comme si lu sj)lière céleste lournuil d’un 
luouvemcnl uniforme autour d’un do .ses diamètres; la période 
de ce mouvement est d’ailleurs la même que précédemmeiiL 
Kii outre, Taxe de rotation est encore le même que précédem¬ 
ment ; car 1® comme les dimensions de la terre sont extrêmement 
petites par raf)portaiix dislances des étoiles à la terre, les diverses 

sphères célestes qui 
correspondent aux 
divers lieux d’obser¬ 
vation peuvent être 
considérées comme 
coïncidentes, les er¬ 
reurs qui résulteraient 
de celte hypothèse 
étant absolument in¬ 
sensibles; 2® si l’on délermine en des lieux dillerenls les distances 
au pôle de diverses étoiles, ainsi que nous apprendrons blentul 
à le faire, ou constate que ces distances sont invariables quel que 

soit le lion de l’obser¬ 
vation. 

La seule chose qui 
cliang'e est la hauteur 
® du pôle au-dessus de 
l’horizon, qui peut 
varier depuis — 91 
jusiju’à -|- 90”. A 
Paris, pur e.xempie, 
elle est de 48® 50' 1 1", tandis qu’au caplloru elle est de—55“58'28". 

La flguic 6 qui convenait pour Paris no convient donc plus 
pour le cap llorii el doit être remplacée par une figure telle que 
la figure 7. 

La figure 8 correspond au cas où la liauteur du pôle est nulle; 
la ligne des pôles est alors la méridienne. Les figures 9 el lU 
correspondent aux cas limites où la liauteur du pôle sei'ait 


P Z 


P"Z 



Fio. 9. 
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.Lgoo^m — 90 “ : dans ccs cas, l’éqiiateiir coïncide avec l'horizon; 
il n’y a plus ni indridieii ni points cardinaux, puisque le grand 
cercle PZ devient iiidcHerminé, les points P et Z étant confondus. 

Il l'ésulle de ce qui précède que, comme nous Pavions 
aiiuoMcé, les lois du mouvement tliurne s'u)>pliquent encore aux 
étoiles qui descendent au-dessous de Pliorizou (Pun lieu déter¬ 
miné ou môme qui sont toujours iuvisihies en ce lieu, puiscjue 
Pou pourra toujours trouver des lieux d’ohscrvalioii tels que ces 
étoiles restent constamment au-dessus de Piiorizon, et <]ue les 
lois ilu mouvement diurne sont alors vériliôes par Pfdiscrvalîoii 
directe. Concluons donc que les lois dx xiouvemcnt diurne son( 
ubsoltOH enl <jé né raies , 

En même temps il est prouvé que la distance tie deux étoiles 
reste invariable, non seulement quel que soit Pinsianl, mais 
(mcorc quel que soit le lieu de l’observation. 

9. Coordonnées équatoriales. Temps sidéral. — 
Nous pouvons définir la position de Pastre A (fig. 11) à l’aide de 
deux nouvelles coordon- ^ 

nées en prenant pour 
grand cercle fond am enl al 
PéqualeurQQ'et pour pîde 
principal le pôle nord P. 

Le {I e m i-g ran d ce rc 1 e P A P' 
qui reiiconlre l’équateur 
en A' est le cercle horaire 
ou cercle de déclinaison 
de A ; Parc QA' compté 
<lans le se ms réti-ograde à 
partir du point Q situé 
sur le méridien au-dessus 
de Pborîzon est Yane/le 
horaire de A ; Parc PA est 
la dislunce polaire nordow simplemciil la distance polaire de A ; 
sou complémciil A'A est la déclinaison de A. 

La déclinaison d’une étoile est comprise entre — 90^ et -|- 90“; 
elle est positive ou négative suivant que le poini A est dans 
1 bémisplière boréal ou dans Pbémisjdïère austral. 

Ou aperçoit immédialeiuent les avantages de ce nouveau 
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système de coordonnées. En effet : ladéclhujhùn d'une étoile A 
est constante^ piiisfjiie A décrit un petit cercle parallèle à l’équa¬ 
teur; 2” rmujle homii'c d'une étoile A varie proportionnellement 
au temps, puisque, A décrivant sa trajectoire d’un mouvement 
uniforme, l’angle Ql’A du méridien et du cercle horaire de A, 
mesui'é par l’arc <JA^ varie proportionnellement au temps. 

li résulte de là (|iie si l’on considère une étoile déterminée ou 
encore un point idéal parfaitement défini et invariablement lîé 
au.\ étoiles, l’angle horaire de cette étoile ou de ce point sera 
propre à mesurer le temps. 

(hi choisit pour tel point un certain point y de l’équateur que, 
l’on appelle Véffuînoxe du printemps oii point vernal, et que 
nous déterminerons nllérieurement d’une façon précise. 

L’angle lioraiic 0 du point *; sert, comme nous venons de le 
dire, à mesiirei' le temps. L’origine du jour sidéral en un lieu 
donné est le iiKunenl où fJ est nul, c’est-à-dire où le point v est 
<*n O. 

Si le point ■' est dans une position tjuelcomjue, celle qui est 
indiquée sur la figure parexemple.il s’est écoulé depuis l’origine 

* 4 • * • . 

(lu jour sidéi'al un temps qui est une fraction de jour sidéral, 

0 étant e.xpriiné en degrés, jmisque l’angle horaire du point y 

.e 

varie de 360 ® en un ionr sidéral. Lclle lraclion,-r;^ est ce qu on 

'* obü 

appelle le temps sidérul ou l'/teure sitlérale à l’instant considéré 
et pour le lieu donné. 

On divise le jonr sidéral en 24lioiires sidérales, chaque lieure 
sidérale en GO minutes sidérales, cliaquc minute sidérale en 
60 secondes sidérales. Les fractions du jour sidéral plus petites 
([u’une seconde s’évaluent en parties décimales de seconde. Il y 
a 1 440 minutes cl 864tX) secondes dans un jour sidéral. 

Si, par exenijde, à un inslanl donné 0 est égal à 306®37'49'',80, 
l’heure sidérale est une fraction de jour sidéral égale à 

* luiisque 0 vaut i lo3869",8U, et qu'itya 1296000 

1296 01 H) ^ ^ J 

s 

secondes dans la circonférence entière on 360®. Si l’on exprime 
celle fraction en heures, mînules et secondes, on trouve pour 
sa valeur 20''26"'31 *,32. 
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Il (!st facile île parvenir ilireclemenl à ce résultat eu remar¬ 
quant que 15" correspondent à 1 Iteurc, 15' à I niînulc de temps, 
15" à une seconde de temps; sien même temps on remar(|ue 
que 1" correspond à 4 minutes de temps et 1' à 4 secondes de 
temps, ou fera le raisonnement suivant pour trouver l'heure 
correspondant à rangle horaire donné : 

30G divisé par 1& donne 20 au quotient, et par suite le nombre 
des heures dans le résultat clicrché est 20; le reste 6 de la 
division précédente multiplié par 4 donne 24, nombre qui ajouté 
au quotient 2 île lu division de 37 par 15 donne 2C : 20 est le 
nombre des minutes dans le résultat ciierché ; enlin, le reste 7 
de la division précédente multiplié jiar 4 donne 28, nombre qui 
ajouté au quotient 3,32 de la division de 49,80 |>ar 15 donne 
31,32 : 31,32 est le nombre des secondes dans le résultat cherché 
qui est par suite 20’’20'”31*,32. L’opération que nous venons île 
détailler doit s’exécuter rapidement de tête; c'est ce qu’on 
appelle convcrür un arc en trrnps. 

Inversement, on peut cliorclicr l’angle lioraire 0 qui cori*es- 
pond i une heure donnée, 20''20"'31 *,32 |>ar exemple. On dira : 
20 multiplié par 15 donne 300, noinhre qui ajouté au quotient 0 
de la division de 20 par 4, donne 300 : 3t(0 est le nombre des 
degrés dans le résultat cherché; le reste 2 de la division précé¬ 
dente multiplié par 15 donne 30, nonibi'e ([ui ajouté au quotient 
7 de la division de 31,32 par 4 donne 37 : 37 est le nombre des 
minutes dans le résultat cherché; le reste 3,22 de la division 
précédente muhiplié par 15 donne 49,80, noniltre des seconiles 
dans le résultat cherché qui est par suite 300"37'49",80. 

Le plus souvent d’ailleurs, les angles horaii'es sont remplacés 
parles lieures correspondantes : on dit alors qu’ils sont expri¬ 
més en iemps. Ceci revient à choisir comme unité d’angle mm 
plus le degré, maïs la vingt-quatrième partie de la circonférence, 
qu’on appelle heure; l’heure est divisée en OO minutes, et 
la minute en 00 secondes. Ainsi l’angle horaire précédent 
s’énoncera iniUfféreminenl 300"37'49",80 ou 20" 26'"31*,32. 

•lusqu’à nouvel ordre, nous nous ser\irons exclusivement du 
jour sidéral et de ses subdivisions pour mesurer le temps. Une 
pendule sidérale, est une pendule réglée sur le temps sidéral. 
La longueur du pendule simple qui bat la seconde sidérale 















14 


LEÇONS DE COSMOGnAFlIIK. 



Fig, 12, 


à Paris est de 088""". Un ehronomèli'c aldèml esl de même un 
ehrononièire réglé sur le temps sidéral. 

10. Équatorial. — Si l’on dispose un tliéodolite de façon que 

l’axe OZ (voii- fig. -1} soit 
dirigé vers le pôle nord, 
et par suite que le plan du 
cercle 1111' soit parallèle à 
celui de réquateur, il esl 
clair que l’on aura un ins¬ 
trument propre à mesurei' 
l’angle liorairc et la dis¬ 
tance polaire nord d’un 
asire quelconque. Un 
tel instrument s'appello 
/■({iiaforial. 

En général, un équato¬ 
rial est muni d’un iiiou- 
vemont d’horlogerie qui 
fait tourner le cercle ZZ'autour de sou axe avec une vitesse angu¬ 
laire égale à celle des étoiles, c’est-à-dire de l.V en une heure 

Z sidérale. 11 esl évident 

alor.s (|ue .si Ton vise une 
étoile déterminée, |>uis 
(|u’on fixe la lunette O'L 
et que l’on fasse agir le 
moiivemout d’horlogerie, 
on ne cessera pas d’aper- 
covüir réloile fixe dans 
le champ de la lunette 
aussi longtemps qu’on 
voudra; c’est d’aîlleur.s 
là une vérification bien 
facile des lois du mouve- 
inenl diurne. 

11. Étude détaillée 



Fig, 13, 


du mouvement d'une étoile en un jour sidéral. — 
un lieu O pour lequel la hauteur du pôle au-dessus de T horizon 
est X, X étant une quantité positive (fig. 12, 14, 16) ou une 
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quaiililé négative (fig. Ki, 15^ 17). La (listance zéiiilliale du 
pôle y* est par suite 90“ — X, et celle du pôle 1*'" c.st 90"-|- X. 

Soit AA' le parallèle décrit par une étoile quelconque, les 
points A et A'étant situés 
sur le méridien, le point 
A du même côté de PI*' 
que le zénitli Z. Quand 
l’étoile est en A ou eu A' 
on dit <}u’elle passe au 
méridien; eu A, élit! est 
à son passufff mpénetn\ 
ou encore à sa culmiaa- 
tion.\ en A' elle est à son 
patisage inférieur. L’inter¬ 
valle de temps qui sépaie 
deu.v passages consé¬ 
cutifs, Fun inférieur, 
l’autre supérieu!', est de 

12 heures sidérales, puisque le diamèiro AA' partage le petit 
cercle AA' en deux parties égales. Nous remarquons d’abord 
que si Ton consitière doux 
|)Ositionsco/’/y,'.v/)o«f/««/c.'i 
de l'étoile, c'est-à-dire 
deux [losilions M et M' 
symétriques par rapport 
au diamètre AA', en ces 
deux positions 1“ les 
distances zénithales sont 
le mêmes; 2" la somme 
des azimuts est égale à 
360“. Si donc nous vou¬ 
lons étudier la variation 
de la distance zénithale 
et de l’azimut d’une étoile 
en un jour sidéral, il 
nous suffit d’étudier celte variation lorsque l’étoile va de A en 
A', en décrivant la portion occidentale de sa trajectoire AA'. 

Nous avons distingué trois cas : 1® la distance |)olairc P de 
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l’éloile esl com|irist* entre 90°— a et 9it“-(-A, tlisüinces polaires 
(In zénith Z et du nadir 7! {fig. 12 et 13);,2“ P esl inférieure ou 
»iupéiieure à 90’ — ’a suivant que a est positive ou négative 

(lig. 14 et 15); 3" 1* esl 
supérieure ou inférieure 
à 90°“|- A suivant que a 
est positive ou négative 
(fig. 16 et 17). 

Dans tous tes cas, la 
distaîice zénithale d’une 
étoile augmenteconslam- 



inent quand celle-ci va de 
A en A':.si en eircl(fig. 18, 
19) M et M, sont deux 
positions successives de 
l’étoile sur le demi-cercle 
occidental AA^ les Irian- 
gie.s sphérique.s ZPiM. 
ZPi\l, ont le côté ZP commun et les côtés P.M, PM, égaux. 
En outre, l'angle Z1°M esl plus petit que rangle Z PM, et par 

suite le côté ZM est plus 
petit que le côté ZM,, 
ainsi <{ue nous l’avions 
annoncé. 

La hauteur de l'étoile 
va doue toujours en dimi¬ 
nuant quand celle-ci va 
de A on A' ; elle esl 
maxima en A, passage 
supérieur (d’où le nom do 
culmiiuilion donné aussi 
à CO passage), et mi ni ma 
en A', passage inférieur. 

Dans le cas de la ligure- 
12, la hauteur maxima, 
c’esl-ii-dire l’arc AS, esl égale à 180’— AP—PA, cesl-a-dire- 
à 180" — )—^P, 

Il en sera de mémo toutes les fois (jiie le passage supérieur- 
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a lieu par rapport au zénith du côté du sud (iig, 12, 15 ot 10). 
Lorsque, au contraire, le passage supérieur a lieu par rapport 
au zéiiitli du côté du nord, la hauteur niaxima est X-[-P 
(fig. 13, 14 et 17), 

Lorsque le ]>assage inférieur a lieu par rapport au zénith du 
côté du nord, la hauteur niinima est >,— l* (hg. 12. 11 et 17); 
dans le cas contraire, la hauteur 
minima est égale à —ISO" — a 
- j- P (fig. 13, 15 et 16). 

Etudions niainlenunl la varla- 
lioii de l’azimut quand l’étoile 
va de A en Dans le cas de la 
ligure 12, il croît constamnicnl 
de 0" à 180"; dans le cas de la figure 13, il décroît constam¬ 
ment de 180" à 0". 

Dans le cas dos quatre autres figures, so it ZT r arc de grand 
cercle [lassant par Z et langent en T an demi-cercle occidental 
AA', arc de grand cercle qui n’existait pas 
précédemment. Dans le cas des figures 14 
et 17, c’est-à-dire lorsque les passages au 
méridien ont lieu par rapport au zénith dn 
côté du nord, fazimut décroît depuis 180" 
jusipi’à SZT, puis croit de SZTà 180". Dans 
le cas des figures 15 et 16, c’est-à-dire 
lorsque les passages au méridien ont lieu 
par rapport au zénith du côté dn sud, fazirnut croît depuis 0" 
jusqu’à SZT, puis décroîl de SZT à 0“. 

Dans ces (juatre dernier.s cas, on voit que l’azimut a une 
valeur maxima ou niliiiina. L’angle AZT, qui est l’azimut maxi¬ 
mum ou bien le suppiémenL de fazirnut miiiimiini, est ce qu’on 
appelle la pim grande dUfre^Hon de l’étoile : c’e.st un angle 
toujours aigu. 

Jusqu’à présenl, nous no nous sommes jias préoccupés de ce 
l’ait que les étoiles sont invisibles au-dessous de l’honzon. Sup¬ 
posons d’abord X positive. Dans ce cas, si P est iiiféi ieure à X, 
l’étoile sera toujours visil)!c [tuisqu’elle restera toujours au- 
dessus de riiorizon ; elle est dite alors circompolalre. Si P est 
comprise entre X et 180"—X, l’ctoilo sera tantôt visible, tantôt 
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invisible, puisque le petit cercle qu’elle décrit rencontre l’hori¬ 
zon. Si enfin 1* est supérieure à 180*—X, l’étoile restera tou¬ 
jours au-dessous de l’horizon et par suite toujours invisible. 

Si X est négative, l’étoile sera circom|>olaire lorsque F sera 

supérieure à 18Ü“-j-X; elle, 
sera tantôt visible et tantôt 
invisible lorsque F sera 
coni|uise entre 180‘’-[-X et 
—X; enfin elle sei'a tou¬ 
jours invisible lorsque l* 
sera inférieure à —X. 

(Considérons une étoile 
tantôt visible et tantôt 
invisible, et soit AA' le 
petit cercle qu’elle décrit 
(fig’. 20), la hauteur du pôle 
étant supposée positive. 
(.Ce cercle de centre w coupe 
riiorizon en doux points L 
et C, le piemier du côté de l’est, le second du côté de l’ouest. 
La ligne LO est |ierpendiculaire en I) .sur AA' et sur la méri- 
dioiuio XS, do sorte que L et G sont deux positions correspou- 
<lautes de l’étoile. ()uaiul l’étoile est en L, ou dit qu’elle se lèee\ 
quand elle est en G, elle se couche. Elle est aii-dcssns de i’borizon 
depuis son lever jusqu’à son coucher; le moment de sa culmi- 
iialion est é(|uidistant des moments de son lever et de son 
coucher. 



Kig, 20. 


Il esL facile, connaissant X et la distance polaire P de iVloile, de calculer 
raziiiiut SOG et l’ang^le horaire du point C dont la tiautenr est nulle 
Kn prenant le rayon de îa sphère céleste pour unité, on a : 


Ow = cos P 


«a 


c = wA = sîn P, 


Le triangle wOÜ rectangle en w donne par suite, puisrjue Tanglc tuUD esl 
égal à X : 


U 


ü = cosPigx, on = 


cos 1^ 
COS X 







































l/azimut A 
la formule 
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SOC a pour cosinus — OD; donc en premier Heu on a 


cos A ^ 


cos P 
cos X 




D 


L’angle tiomire II = A«C a pour cosinus — donc en second lieu on 


oblient 


cos il := — 


CO S PIgX 
sin P 


tgX 

t"P' 



’ --H S P' 


L azimut A détermine Je point de rhorizon où se couche Té toile et est 
égal^ supérieur ou inférieur à 90^ suivant que P est égale, inférieure ou 
supérieure à 90% ce qui était évident a 2 >rion* Il augmente quand P diminue, 
L angle lioraire H est dans le niéine cas; si on l’exprime eu temps, il 
détermine le temps qui s'écoule depuis la 
culmination jusqu'au coucher de Fétoile. 

En 1.^ l'azimut est 360^ — A, Fangle 
hoiaire 360“^—IL l.e temps total que reste 
rétoîle au-dessus de rhorizon est 211. 

Siron écrit que les cosinus des angles A 
et II sont 'compris entre — I et -j- 1, on 
trouve que P doit être comprise entre X et 
180“ — ainsi que nous l'avons déjà 
reconnu directement. 

Si X est négative, les apparences sont 
analogues; quant, aux,formules, elles ne 

changent pas, Itomarquons seulement que l'angle horaire H est égal, 
stipér ieur ou inférieur à 90“ suivant que P est égale, supérieure ou inféiieiire 
à 90“ et que cet angle var ie dans le meme sens que 1% 

Dans le cas particulier ou X est nulle, on a A== l8tP — P, Il = 90“; et ceci 
a d'ailleurs lieu pour toutes les étoiles, Hatjs ce cas, en efîet, chaque étoile 
décrit un petit cercle perpendiculaire à riior îzon et reste 12 heures au-dessus 
de Fhorizon (fig* 21), 

Si X est égale à 90“ nu à — 90% il ny a plus que des étoiles circojnpolaires 
ou des étoiles coniplètement invisililes, puisqu'alors chacune d’elles décrit 
un petit cercle ijarallèle à rhorizon. Si X est égale à 90% les étoiles de 
déclinaison négative soroiiL toutes invisibles; ce sera le contraire si X est 
égale à — 90“, 


Fia. 21 


12. Ascension droite. — Au Hou <le dùrinîr la position 
truii astre A sur la splière céleste par fle.s coordonnées absolues 
par rapport à robservateur, il e.st souvent préférable de la 
définir par des coordonnées relatives, en considérant l’euserable 
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des étoiles comme fi.No. (’/est toujours l’éfiuateur QQ' (fig, 22) 
qui sert de grand cercle Condamenlal dans le nouveau système 
de coordonnées que nous allons introduire; le pôle nord P est 
encore le pôle principal, mais Porigine sur réqualeur est le 
points, équinoxe du printemps, invariablement lié aux étoiles; 
en outre, le sons dans lequel se comptent les arcs sur l'équateur 
est non plus le sens rétrograde, mais le sens direct. Ceci posé, 
la première coordonnée de A est l’arc y A' et s’appelle Pavee/w/ow 

droite de l’astre ; la se¬ 
conde coordonnée est la 
distance polaire de A ou 
s<ui complément, la décli¬ 
naison. H est évident que 
l'ascension droite d'une 

étoile est constante, de 

« 

même que sa déclinaison. 
l..a position d’un astre 
quelconque est complète¬ 
ment définie par son ascen¬ 
sion droite et sa déclinai¬ 
son, du moins par rapport 
aux étoiles. Pour définir 
sa position par rapport à 
l’observateur, il faut connaître sa déclinaison et son angle 
horaire. Mais si Pou connaît l'ascension droite a de Paslre et 
le temps sidéral 0 au moment de l’observation, on connaît 
immédiatement aussi son angle horaire II : en effet, on a la 
relation 

c’est-à-dire 

0^ a-|- II ; 



Fig> iî- 


par suite, le Icmpfi suivrai est éi/al à l'ascension droite de lustre 
augmentée de son angle horaire. 

Naturellement, on suppose ici les divers arcs exprimés eu 
temps; si la somme a-f-II dépasse 24 heures, on en retran¬ 
chera 24 heures pour que l’égalité continiifi à subsister : elle 
n’esl établie eu effet qu’à un multiple de 24 heures près. 
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Celte relation très simple est fondamentale, et nous aurons 
Souvent l’occasion de nous en servir; elle est vraie pour un 
astre quelconque. En particuliei’, si l’astre est à son passage 
supérieur au méi'idien, son angle horaire 11 est nul et par suite 
son ((scansion droifp est (‘ffcdc à l'heure, sidérole. 


CHAPITRE 11 


MÉTHODES D’OBSERVATION 


13. Lunette méridienne. — Avant de parler des prin¬ 
cipales méthodes (rohservalion qni sont en usage soit dans les 
observatoii'os, soit en mer, à liord des navires, nous allons 
décrire les instruments <|ue l’on emploie le {dus souvent en 
même lem[is que le théodolite et l’équatorial. 

Il est clair que chacun de ces deux derniers instruments, 
accompagné d’une pendule hien réglée, pourrait suffire à faire 
toutes les observations nécessaires. Mais comme ils possèdent 
deux mouvements do rolalion indépendants, il ne peuvent pas 
être établis dans de i)onues conditions de stabilité, cl par suite 
ils ne {)eiivent pas donner aux observations directes toute la 
précision qu’elles sont susceptibles d’acquérir. 

Pour rendre les observations aussi pi’écises que possible, on 
emploie des iiistrumonls ({ui ne possèdent qu’nn seul mouve- 
incnl de rotation, et l’on observe dans le méridien ; ces ins¬ 
truments sont la iunetU' ïnéridiennc; et le cercle mural. 

La lunette méridienne est une lunette astroriomi<nie LL' dont 
l'axe optique <)0' est mobile autour d’un axe AA' <]ui lui est. 
perpendiculaire, qui est liorizontal et qui est perpendiculaire au 
|)lan (lu méridien (fig. 23). Les tourillons T,!' de l’axe AA' de 
riiislrumenl rcposonlstir deux cous.sinets C,C' fixés à des piliers 
P,P'en mac’onnerîe, profondément engagés dans le sol. 
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La lunette méridienne est toujours accompagnée d’une pen¬ 
dule sidérale. 

Si les conditions indiquées sontrigourcusementréaIisées,ilest 
clair (jue l’axe 0|)li(jue 00' de la lunette décrit exactement le plan 
tlu méridien. Sî donc on note l’heure sidérale au moment où 
une étoile passe derrière le fil vertical du réticule de la lunette, 
on obtient immédiatement rascension droite de cette étoile; si 


c 

f 

j 



en effet le passage est supérieur, cette ascension droite est 
égale à riieure sidérale; si au contraire le passage est inférieur, 
celte ascension droite et l’heure sidérale diffèrent de 12 heures. 


Bien que la stabilité d’utie lunette méridienne soit très grande, on ne peut 
jamais réaliser rigoureusement les conditions indiquées plus liaut. Aussi se 
sert-on, pour obtenir’ des résultats exacts, de formules de correction qu'il 
est facile de construire quand on connait : rinclinaison de Taxe AA^ sur 

riiorizon; 2^ rang!e de Taxe AA^ avec la |)erjmiulîculaire au méridien; 
3“ Tangle de Taxe optique 00^ avec Taxe AA^ 

1/incîinaison de l^axe AA'" sur l'iioï izon se détermine faciîernent à t'aide 
d’un grand niveau à balle d’air qui peut être suspendu aux Lounllous de 
cet axe* 

I/angle de l'axe AA^ avec la perpendiculaire au méiidien ou déviation 
azbmdale se détermine en observant deux passages consécutifs d’une étoile 
circompolaire ; rintervalle de temps qui sépare ces deux passages serait 
rigoureusement de douze heures si riiistrument était bien réglé; de la difi'é- 





















M ÉTI 10 1JES D’O BSE l\ VATI ( )N. 


23 


rence entre rinlervatle de lemps (jiii s'est réellement écoulé entre ces deux 
passades et douze heures, on peut l'acilemeiU déduire la. déviation azimutale. 

Enfin, l’angle de Taxe optique 00' avec la perpendiculaire à Taxe AA' ou 
collmiiiion, se déterniine à t'aide d'une mh-t* suftîsamnient éloignée, cons¬ 
tituée par te point d'intersection île deux lils tendus en croix. On vise cette 
mire une première fois, et l'on amène son image à la croisée des (ils du 
réticule de la lunette; puis on retourne la lunette de façon à échanger les 
places des deux tourillons, et l'on vise de nouveau la mire : son image se 
fait alors à une certaine distance de la croisée des fils du réticule, el <le 
l’évaluation de celte distance, on déduit facilement la valeur de la colli¬ 
mation. Dans une luiielte méridienne bien établie, les erreurs inslrumentafes 
ive dépassent pas qitelijues secondes d'arc. 

Ajoutons que ce sont seulement les principes essentiels de l’usage de la 
lunette méridieiiue que nous indiquons ici. Dans la pratique, on n’arrive 
à de bons résultats qu’en multipliant les précautions el tenant compte de 
toutes les erreurs produites parles imperfections inévitables de l’instrument 
lui-mènie et de sou étaldissemenl ; nous n’avons signalé parmi ces 
imperfections que les principales. 

14. Cercle mural. — l*oui‘ détormiiicr la clucliiiaisoii triiii 
astre, on se sert du cercle mural. Uéduil à ses parties essen¬ 
tielles, c’est un cercle gradué C (jiii peut tourner autour d’uu 
axe horizontal 0 fixé dans un mur vertical très solide M, mur 
qui est dirigé suivant le plan du ^ 

méridien (fig. 24). Ce cercle porte 
une lunette LL', qui lui est fi.xée 
suivant un diamèlro. 

Avec cet iiistrumeni, on observe 
encore dans le méridien ; mais il 
serait désavantageu.x, à cause de 
son mode d’inslallalion, de s’en 
servir pour observer le temps du 
passage des astres au méridien. 

Au contraire, son emploi est 

avantageux pour déterminer la distance zénithale d’un astre au 
moment de .son passage au méridien, parce qu’alors cette 
distance est maxiina ou niinima et par suite varie très lente- 
ment, de sorte qu’elle est très facile à observer. 

Le cercle tourne devant un index fixe I; si actx' sont les lec¬ 
tures faites sur le cercle eu face de l’index dans deux positions 
différentes, il est clair que la différence a — a', prise en valeur 
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al)soluo, ou le complémenl à 360“ fie ceHe difTéi'encc, lorsqu’elle 
esl supérieure à 180“, représente l’angle que font entre elles les 
deux positions successives de Taxe optique de laluriet te. Si dans 
rune de ces positions la lunette est dirigée vers le nadir, et 
dans l’autre vers un astre donné, on obtient ainsi la distance de 
cet astre au nadir et par suite sa distance zénithale. 

Voici coinnienl on observe le nadir : on dirige la lunette vers 
un bain de mercure lî placé au-dessous de l’axe (t, cl qui fournil 
une sui facc liorizontale réflécliissante ; quand la croisée des fils 
du réticule et son image produite |>ar réde-xioii à la surface du 
bain de mercure coïncident, il est évident que l’axe optique de 
la lunette est vertical. 

Si l’on observe avec le cercle mural la distance zénithale d’un 
astre au moment de son passage au méridien et si l'on connaît 
la hauteur/, du pôle au-flessus de riiorizon, on en déduira immé¬ 
diatement la distance polaire 1* de cet astre. Si, par exemple, le 
passage observé esl supéi'ienr et s’il a lieu du côté du nord par 
rapport au zéiiilli, la fiistaiico zénillialc observée Z est aloi's 
égale à 90" — a — P, d’après ce que nous avons dit au ii" 11 ; 
par suite on a : 

l> — 9Uo_X_Z. 


Si le passage loiijoiirs siipcrienr avait lieu du côté du sud, la 
distance zénithale observée Z serait égale à a-[-P — 90", et par 
suite on aurait 


I 


90" 




J 

ï 




Ajoutons que, le plus souvent, on réunit ensemble le cercle 
mural et la luncUe méridienne en fixant sur Taxe de celte der¬ 
nière un cercle qui tourne avec elle; on obtient ainsi un ins¬ 
trument iinifjue que l’on appelle imti'uinrn! ïtiérldien ou cf'rch 
méri di rn . 

15. Sextant. — Pes instrumenls que nous avons décrits 
jusqu’à présent ne peuvent pas être utilisés en mer, à boni d’un 
navire. Les observations faites en mer sont exclusivement des 
rae.sures de bailleur ou de distances angulaires ; ces obser¬ 
vations se font à l’aide (run instrument portatif appelé sextant 
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(fig. 25). Un châssis en forme de secteur circulaire dont l’ouver- 
tiiro est de 60" (d’où le nom de rinsirument) porte un limbe AB; 
une alidaile OC mobile dans le plan de ce secteur autour de son 
contre O porte en ce point un miroir étamé M qui se meut avec 
elle et dont le plan c.sl perpendiculaire au plan OAB; un second 
miroir fixe, plus petit, N, est placé sur le rayon CtA perpendicu- 
lairomeiU au plan du limbe et parallùlemenl à OB ; sa lace 
extéiieure est étamée seule¬ 
ment sur sa moitié inférieure, 
de façon qu’ù l’aide d’une 
lunette fixe L idacée en face „ 

de lui, on puisse apercevoir 
les objets soit par vision 


directe, soit 


par 


re 


tioit. 



Pour mesurer la distance 
de deux astres T et T', ou 
vise T directement avec la 
kincHc L, et l’on fait tourner 
l’alidade jusqu’à ce (|ue l’on 
obtienne par double réflexion 
sur les miroirs M ef N une 
image de T’ coïncidant avec 
celle (le T. L’angle des direc¬ 
tions jrr et TL est alors, 

d’api'ès un principe connu de la théorie des miroirs, double de 
I angle BOC des deux mii'oii-s. Le limbe est gradué <le façon 
que le double de l’angle li(tC se lise dii'eclemciil à l’aide d’un 
vernicr. 

Dans le cas on l’on vent mesni'er une baïUenr, raslrc 1’ 
est remplacé par l’iiorizon sensible et le sextant est tenu 
verticalement; toutefois il faut alors tenir compte de la dépres¬ 
sion de t’Iiorizon sensible ainsi r|ue nous riiidiquerons au 
livre ïl. 

16. Détermination du méridien. — Pour élablir un 
instrument fixe quelconque dans la position qu'il doit occuper, 
il est tout d’abord nécessaire de déterminer avec précision le 
plan du méridien. Voici les deux principales méthodes que l’on 
emploie à cet effet. 
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1® On ol)seiTe avec un théoilolile <loux positions correspon- 
(lanles d’une étoile quelconque. Pour cela, ayanl observé l'étoile 
avant le méridien à un moineiil quelconque, on noie la lectures 
du cci’cle aziniutal orienté d’une façon quelconque, et l’on fixe 
la lunette sur le cercle verlical ; puis, rendaiit celui-ci libre, on 
atlend le moment où l’on aperçoit de nouveau l’étoile au centre 
du champ <le la lunette et l’on noie la nouvelle lecture a' du 
cercle a/Imutal. Les deux positions observées de l’étoile sont 
correspondantes, puis(|ue les deux hauteurs sont égales; par 
suite, ces deux positions étant symétriques par rapport au 


méridien, la lecture qui correspond à celui-ci est 


+ 


; SI 


ou place le cercle vertical dans celle position, il sera dans le 



plan du méridien. Toutefois, la lecture—^—peut correspondre 


au nord ou au sud ; il seia toujours facile dans cbaque cas 
[larticulier de faiie celle dislinction. 

(lelie méthode est <litc nu'thofle dea Itanteui's ou corres¬ 

pondantes. 

2" On clioisil une étoile qui ail uue plus grande digression, et 
à l'aide d’iin Ibéodolite orienté d’une façon quelconque, on 
observe les lectures a et a' (jui correspondent à la plus grande 
digression orientale el îi la plus grande digression occidentale, 
(iomme précéilcmment, la lecture qui correspond au méridien 

est 

Celle mélliode est très précise parce que dans le voisinage de 
sa plus grande tllgrossion, Taziniut d’une étoile varie très lon- 
lement, do sorte que son maximum ou son minimum s’observe 
avec une grande précision. 

n. Détermination de la hauteur du pôle. — Cette 
iléterminalion, tpi’il est nécessaire de faire pour pouvoir 
établir un é(juatorial ou déterminer les distances polaires 
des étoiles avec un instramenl méridien, se fait il l’aide du 
cercle mural en observant les deux passages supérieur et 
inférieur d'une étoile circonipolairc. Soient Z el ÏJ les 
distances zénithaïes observées el supposons la hauteur du 
pôle X positive. 
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Si le passage supérieur a lieu du coLé du nord, on a, en appe¬ 
lant P la distance polaire de Tétoile, 





et par suite 



si le passage supérieur a lieu du cote du sud, on a 

Z = X -f P — ‘.)0“ • '/I—— X -|~ P, 


et par suite 



Supposons maintenant X négative; si le passage supérieur a 
lieu du côté du sud, on a 

Z = X -|- P — 9( )", 7/ — 270" -|- X — P, 


et par suite 


Z -f /! 


O 


90" ; 


si enfin le j)assage inférieur a lieu du côté du norti, on a 


Z 90" 




et par suite 



Cette méthode, <|ui ne suppose aucune donnée connue à 
l’avance, n’csl guère applicable quand la hauteur ilu pôle est 
petite en valeur absolue. Dans ce cas, on clioisit une étoile qui 
ail une plus grande digression, et l’on obsoj've, outre sa distance 
zénithale au moment do sa culmination, le maximum ou le 
minimum de son azimut; on obtient ainsi deux relations entre 
X et P et l’on peut facilement on déduire la valeur de X. 
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18. Détermination de l'heure. — i^our aeterniiiior 
l’heure sidérale, coninio ou ne peut obsei’ver le passage au 
méridien du point y, on elioisit arbiti'airemeiit une origine des 
a.scensions droile.s, par e.\emj)îe le point où le ecrclc horaire 
d’une certaine étoile cojipe l’équaleiir, etron détermine, comme 
nous apprendrons à le taire plus lard, l’ascension droite du 
(loinl vernal. Il est alors facile de prendre ce dernier point pour 
origine des ascensions droiles, cl de régler la pendule de façon 
(ju’eI]emai’que(>''tP( )* au moment de la culminalion de ce point. 
Comme on outre il e.s( impossil>le do réaliser une pendule 
parfaile, on détermine chaque jour la correction de la pendule 
employée d’api é.s le mouvement même des étoiles, eu se rappe¬ 
lant que rinloivalle de temps qui sépare deux passages 
supérieurs consécutifs d’une même étoile au méridien est de 
24 heures sidérales. 

19. Étoiles fondamentales. Connaissance des temps. 
— On conçoit mainlenant .qu’il a été possible, après de 
nombreuses observations répétées pendant très longtemps, de 
di'esser une liste d’étoiles dont les coordonnée.s, ascension 
droile et déclinaison, sont connues avec une très gi'ande préci¬ 
sion. Ces étoiles sont dites fondamentales^ et l’on trouve leurs 
coordonnées, au centième de seconde de temps près ])oui‘ 
l’ascension droite et au dixième de seconde d’arc près pour la 
déclinaison, dans les recueils annuels d’épbéinérides que publient 
les pi'incipaux pays du inonde à l’usage des asti'onomes et dos 
iiuvigaleurs, et dont les plus importants sont ; la Connaissance 
des temps. |)nbliéc en France par le Bureau des Longitudes; le 
Xanlical Almnnnc., publié en Aiiglelerrc, et le lierliner astro- 
nomisches Jaltrbnch, publié en Allemagne. 

Ces recueils contiennent en outre les coordonnées du soleil, de 
la lune et des principales planètes pour tous les jours de l’année 
ainsi que loulos les données nécessaires pour pouvoir utiliser 
les tllvers pliénomène.s célestes qui doivent se produire dans 
l’année. Ils sont indispensables aux aslronomes et aux marins. 

20. Observations dans les observatoires. — l*our 
établir les instruments d’un observatoire, on détermine d’abord 
le méridien comme nous l’avons dit, puis la hauleur du 
pôle; cette dernière détermination peut se faire on suivant l’une 
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(les méthodes déjà indiquées; niais on peut aussi observer au 
cercle mural la distance zénithale d’iiiie étoile fondamentale au 
moment de son pa.ssago su|(éneur. Si Z est la distance zénithale 
observée et 1* la distance polaire de l’étoile fournie par la 
Connamance dm la hauteur du pôle est 91.)"—Z — 1* 

si le passage a lieu du côté du nord par rapport au zénith, et 
tX)"-|-Z — P si le passage a lieu du côté du sud. L’heure se 
délei mine ensuite avec les étoiles fondamentales en observant 
leur passageau méridien. De la comparaison de l’iieure marquée 
[)ar la pendule avec l’asceiision droite fournie par la Cfmnais^ 
sance résulte immédiatement la correction do la 

pendule. 

Les ijislrumeiits niéritliens servent iloiic ù (léterniiiicr riioure, et en outre 
les ascensions droites des astres ainsi que nous l’avons d<5jà indiqué. Mais 
comme ces iivstriitnents sunl eu général de dimensions assez restreintes afin 
de ne pas compronieltre leur stabiliLé, on ne peut voir avec eux les asLies 
très faibles. Pour observer ceii.x-ci, on se sert des équaloriaii.x (pii peuvent 
recevoir de très grandes dimensions et (lar suiUi avoir une très grande 
puissance. Pour déterminer à Taide d*im étjnatoi ial les coordonnées d’un 
astre faible, on le compureh. une étoile voisine dont on connail l’ascension 
tlroile cl la déclinaison, oliservées avec précision à l’aide d’nn instrument 
méridien. On obtient ainsi les différences d’ascension droite eide déclinaison 
des deux astres et l’on en déduit immédiatement les coordonnées de l’aslie 
observé. Le défaut de stabilité el de réglage de rinslriuncnt n’intlne pas 
sensiblement sm-les petites dilférences mesurées parce (ine, les deux astres 
étant voisins, leurs positions absolues sont altérées sensiblement de la 
même faeon. 

■a 

Hemarqnonsencore que, dans les équatoriaux et les tliéodoliles, on (>eiit 
remplacer la lunelte astronomique par un télescope. 


21. Observations en voyage et en mer. —* Kii voyage, 
dans les missions scientifiques, on peut faire les mêmes obseï’ 
valions : ou emploie surtout des instrumenl.s méridiens, des 
(‘quatoriaux el des théodolites de petites dimensions et, jtar 
suite, facilement transportables. 

Kn mer, il est important de savoir déterminer la hauteur du 
pôle, l'heure et le m(?ridien, l^our délerminor la haulcur du 
pôle, ou observe avec le sextant la liauteur méridieiiiie d’un 
astre dont la déclinaison est connue, le soleil de préférence, 
parce ([ue la ligne <rhorizon est difficile à apercevoir la miil. 
















30 


LEÇONS DE COSMOGUAPIIIE. 


Cotlc liautcur étant maxima peut sc déterminer sans difficulté 
avec précision : il suffit de commencer roltservation un peu 
avant le passage de Tastre au méridien, et d’attendre que sa 
hauteur cesse d’augmenter pour commencer à. diminuer. Con¬ 
naissant la hauteur méridienne de l’aslro et sa déclinaison 
fournie par la Connaissance des temps, on obtient immédiate¬ 
ment la hauteur du pôle. 

l’our déterminer le méridien et l’heure, on observe la hauteur 
d’un astre quelcon(|ue de distance polaire coiinue, le soleil de 
préférence, assez loin du méridien. Connaissant la hauteur du 
pôle, on peut déduire de la hauteur observée l’azimut de l’astre 
et par suite la position du méridien; on peut aussi calculer 
l’angle horaire de l’astre et, connaissant son ascension droite, on 
a imméilialemonl le temps sidéral local. 

Le plus souvent, pour déterminer le méridien, on se sert de 
la hoassole ou compas', toutefois il est alors nécessaire de 
connaître au moinsaproximalivenient ladéclinaisonmagnélique. 


Cil ANTRE III 

DESCRIPTION DU CIEL 


22. Catalogues d’étoiles. — Nous avons vu que la position 
d’une étoile sur lu sphère céleste est parfaitement définie par 
ses deux coordonnées, ascension droite et déclinaison. Aussi 
a-l-on pu former dos recueils contenant les coordonnées d’un 
certain nombre d’étoiles bien observées; ces recueils s’appellent 
des Catalofjues d’étoiles. Parmi eux, nous citerons celui de 
Lalainle, qui conliciil 47390 étoiles, et celui dont l’observatoire 
de Paris achève en ce moment la publication et qui, outre les 
étoiles de Lalande, observées à nouveau, contient encore 
un grand nombre d’autres étoiles. 
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Los éloiles sont disposées dans les catalogues de telle façon 
que leurs ascensions droites aillent toujours en croissant ; elles 
ont d’ailleurs des numéros d’ordre qui servoiil suflisamment à 
les désigner, 

23. Grandeur des étoiles. — Les étoiles sont rangées par 
ordre de graïuleur, suivant leur éclat, les plus brillantes étaiil de 
première grandeur. La grandeur des étoiles se détermine 
l’aide de mesures pholométriques, ou, le plus souvent, par une 
estime qui comporte beaucoup d’incertitude. 

Avec des conditions météorologiques favorables, ou peut 
encore voir à l’œil nu les éloiles de la sixième graïuleur. 
Avec les instruments les plus puissants, ou voit les étoiles 
jusqu’à la quinzième ou seizième grandeur. 

Le nombre dos éloiles visibles à Tœll nu est environ H 

va approximalivement 2(X)(X)Ô éloiles dans les neuf premiers 
ordres de grandeur, et ilans cbacun d’eux ou en compte trois fois 
plus que dans le précédent ; c’est ainsi que l’on compte généra- 
lemenl20étoilc5 de première graïuleur, 05 dodeuxièniegraiidenr, 
190 de troisième grandeur, etc. 

24. Globes et cartes célestes. Cartes photogra¬ 
phiques. — En reportant sur uii glolie les positions des étoiles 
d’après leurs coordonnées, on obtient un y/oéc céleste. De même, 
on peut construire des cartes célestes \ les principes à suivre pour 
dresser de telles cartes sont les mémos que ceux qui servent 
à dresser les cartes géographiques et que nous indiijuerons 
plus loin. 

Enliii, MM. Paul et Prosper Henry, astronomes à i’oliserva- 
lüire de Paris, ont montré l'éceinment que la pliolograpliie 
permet d’obtenir rapidement des caries très fulèlcs du ciel qui 
peuvent même servir à niosuror les coordonnées des étoiles 
par comparaison avec les étoiles connues. En prolongeant 
suffisamment les temps de pose, on obtient les images des 
éloiles jusqu’à la seizième grandeur. C’est à l’aide de.s 
procédés [iliotograpliiques que l’on est en train d’exécuter 
dans les principaux observatoires du monde entier une 
carte du ciel qui comprendra toutes les étoiles jusqu’à la 
quatorzième grandeur iiiclusivemeul, et en môme temps de 
construire un catalogue conlenanl toutes les éloiles jusqu’à la 
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onzième grandeur inclusivement : c’est la Franco qui a pris 
l’initiative de cette vaste entreprise internationale. Un spécimen 
(le CCS cartes est reproduit dans la planche I, à la fin du 
volume. 

25. Constellations. — Xous avons déjà dit <[ue les étoiles 
lormaîent à la surface do la sphère céleste des figures inva¬ 
riables. i‘üur faciliter leur nomenclature et poni- pouvoir les 
reconnaître aisément, on lésa réparties de toute antiquité en 
groupes, ap[)elésco/i.s7e//«f/o//v, et dont les noms rappellent plus 
ou moins exactement la forme. 

Un certain nombre d’étoiles, parmi les plus brillantes, ont 
des nom.s particuliers qui sont pour la plupart arabes. De plus, 
les étoiles principales de chaejuc constellation, rangées par 
ordre de grandeur décroissante, sont en général désignées par 
les lettres successives de l’alphabet grec; si ces lettres ne suffisent 
pas pour épuiser les étoiles brillantes d'une constellation, on 
emploie ensuite d’autres signes, tels que des lettres latines ou 
encore des numéros. 

Voici la liste des constellations; pour faciliter les moyens 
de les reconnaître, nous avons divisé le ciel en cinq régions 
par des parallèles, cl dans chacune de ces régions nous 
avons énuméré les coiistellalions par ordre d'ascension droite 
croissante. 


1' liégion potaîi'e boréale. — l.a Petite Ourse, Cassiopée, ta Cirare, la 
(iraiide Ourse, le Ilragon, Céphée. 

2* lii'gion moi/enne de V hé mi sphère boréal. — Andromède, le Triangle, Persée, 
le Cocher, les Cénieaux, le l-yux, le Cancer, le Petit Lion, la Chevelure de 
Hérénice, les Chiens de chasse, le lîouvier, la Couronne boréale, Hercule, 
la Lyre, le Petit Henard, la Flèche, le Cygne, le Lézard. 

3“ liégion éf/ualorkde. — Les Poissons, la Ualeine, le llélier, le Taureau, 
rÉridan, Orion, la Licorne, le Petit Chien, rHydre, le .Sextant, te Lion, la 
Vierge, la Balance, le Serpent, Ojdiuieus, l'iieu de Sohieski, l'.Vigle, le 
Itauphin, le Petit Clieval, le Verseau, Pégase. 

i:" liégion miafcnnc de rhémisphère amiral. — t.e Phénix, le Sculpteur, le 
Fourneau, le Burin, le Lièvre, la Colombe, le Craiid Chien, le Navire, la 
Poupe, la Carène, les Voiles, la Boussole, ta Machine pneumatique, la 
Coupe, le Corbeau, le Centaure, leCompas, rCquerre, le Loup, le Scorpion, 
le Sagittaire, le Télescope, la Couronne australe, le Capricorne, le Micros¬ 
cope, le Poisson austral, l'Indien, la Crue. 

b'liégion polaire auslrale. — Le Toucan, l'Hydre niàle, le Béticule, la 
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Dorade, le Glievalel, le Poisson volant, le Caiiiéléon, la ('.rois du Sud, lu 
Müuclie, le Triangle Austral, i’Oiseun Indien, rAutel, le Paon, l’Oclant. 

26. Étoiles de première grandeur. — Les étoiles t(ue l’on jieut ranger 
dans la première grandeur sont les suivantes : d'aLord Siriita on % du 
tlrand Chien, qui est de beaucoup la plus brillante; puis Adternar ou a de 
l’Éi-idun, la Chèn-c ou a du Cocher, liélehieusc oiia d’Oiûüii, /bytTou pd’Orioii, 
Cftuojiu.'i ou R du Navire, Procyon ou r tlu Petit Chien, « de là Croix du Sud, 
Afciui-UA ou R du llouviei-, r et p du Centaure, Yâ)n ou r de la Lyre, AUmr 
ou R de l'Aigle, Alitéharnii ou r du Taureau, ÏÉpi ou « île la Vierge, 
A «((très ou R du Scorpion, Pnllux ou P des Gémeaux, lU’yidus ou r du Lion, 
FomaUmd ou * du Poisson Austral, ctiiiii x du Cygne. 

Le tableau suivant, destiné ;i donner une idée des Catalogues d'étoiles, 
couLient les coordonnées moyennes de ces étoiles pour le cominenecmeni 
de raunée 1895 iuous verrons plus tard ce ipi'il faut entendre par 
i’e.xpressioii : coordonnées moyennes pour une date donnée). 


TAIU.I-AU DES CüOllDONM'KS MOYENNES 
des étoiles de première grandeur pour l'époque 1895, 0 


Nom de rétoile, 

a KiUian (Achernai) . 

X raureau [Aldébaran . 


Asr0ia$iqn di-oitû. 

P* 3 S"* 47’. 87 


DécüiiaUoii. 


a Cocher (1-a Chèvre . 

fi Or ion fiigel). 
a Oj îou (BéLelgeuse). 
a Navire ((huiopiL^). 

a Grand Chien {Siriii:?,. 

X Petit Chien (l^r‘Ocyony. 

(5 Gémeaux (Pollux). .. 

a Lion (Ilégulus ). ........ 

txClOLXk» * ■ « - * - * * * * « 

et Vierge (l'Cpi i, 

3 CeiUîiure* * ... . . , 

a Bouvier (Arctiiriiijy * , . * . , 

X Centaure.. . 

X Scorpion [Antarè^j.. 

a Lyre (Véga)* * ***..*,.* 

et Aigle (Altaïrj. * *.* * 

^ ^ ’ * ... * . 

a Poisson Ausltid (ConiallKuit), 


V 

29"’ 

53% 

69 

+ 

16“ 17' 53", 

il 

l’Il 
■ r 

8"’ 

5ü', 

01 

+ 

4 5“ ,53'27'% 

1. 


9“ 

29*, 

47 

___ 

8"19'23", 

8. 

o’’ 

49'" 

29’, 

20 

4- 

II 

7-23' 14'% 

1. 

IV^ 

2 J 

37% 

33 

— 

52" 38'18", 

7, 

h'’ 

40'" 

3P. 

21 

— 

16" 34'20", 

7, 

-^ii 

33"* 

48’, 

3(j 

d- 

5" 29' 37", 

3. 

7'* 38'" 

33% 

46 

+ 

28* 16'45", 

9. 

to" 

•M 

46', 

79 

+ 

12* 28'49", 

0. 

12'' 

20'" 

44’, 

« ■ r k 

kj 


G 2* 30' 56", 

/ . 

i;p 

lîr 

39*, 

60 


10” 36'47", 

9* 

1.3'' 


24’, 

34 

— 

59" 31'57", 

7. 

14*' 

10'" 

52% 

24 


19"43'45", 

4. 

14*’ 

3 2™ 29*, 

43 

— 

60" 24' 13", 

7* 

tr/ 

22"^ 

38’, 

08 

—' 

26“ II' 55", 

7* 

18" 

33"^ 


03 

H' 

38*41' 9", 

8. 

lO*- 

4E>'^ 

39% 

m 

+ 

8*35'28", 

5* 

‘20*' 

35™ 

50’, 

99 

+ 

44*54' 18", 

8. 


aP” 

50', 

8b 

— 

30* J 0' 44", 

O 

^ P 


Comme on le voit tPaprès ce lableau, Aclier nar, Canopiis, ot Croix, x et 
3 Centaure sont toujours invisibles en Praiice- 
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27- Moyens pratiques pour reconnaître les principales constel¬ 
lations- — La première conslellalion que Von doit iectierclicr dans le ciel 
est la (Dvnn/e Ourse ou Chariot, qui reste loujoiirs au-dessus de rborizoïi 
en France, 

Klle se reconnaît facileînenl à la figure que forment les sept étoiles prin¬ 
cipales qu'elle renfei'ine (fig. 26j et qui sont toutes de deuxièjue gï'andeur, 
saiifJqui ii'esl que de troisième grandeur* Elle occupe d'ailleurs une grande 
étendue dans le ciel. 

Les deux étoiles s?* el p sont les Gardes de la (iraiule Ourse, f/étoîle Ç esl 
fonnu sous le nom à côté d'elle s'apcr'çoiLj parmi beau temps, une 

étfûle beaucoup plus petite, appelée (|uelf]uefüis le Postillon. 

La ligne des Lardes de la Lrandc Ourse, prolongée ilaus le sens pa d'une 
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distance égale environ à cinq fois sa longueur, rcnconlre Tétoile de la 
Petite Ourse^ connue sous le nom île Polaire. 

La l^olaii e est ainsi nommée parce qu'elle est à une très pelite distance, 
environ du pdic nord, de sorte qu'elle parait presque immobile tlaus 
le ciel ; sa direction est celle clu nof d- 

La l‘elite Ümse» dont a est l'étoile principale, esl facile à reconnaître : 
elle renferme sept étoiles qui forment une figure analogue à celle de la 
Lrande Ourse (fig. 26), Parmi ces étoiles, * et 3 sont les plus brillantes : 
elles sont de deuxième grandeur. 

(.aligne qui joint Fétoile S de !a Orande Ourse à la Polaire va traverser, 
quand on la prolonge, la conslellation de Ca.v.sfopéc, dont les étoiles princi¬ 
pales dessinent dans le ciel une sorte de cbaise (fig. 26), 

Nous allons énumérer maintenant les principales constellations visibles 
en Fiance el qui passent au méridien vers neuf heures du soir dans chacun 
des mois de Tannée. 

Au mois de janvier, on voit le Cocher^ le Ttiurcau^ Orion et leGrund Chien ; 
ces constellations sont comprises entre 4^ et 6^ d'ascension droite. 

La Chèvre^ qui est la plus hriilante étoile du Cocher, se reconnaît facile¬ 
ment : elle est sur le prolongement de la queue de la Petite Ourse. 

La plus belle constellation du ciel est Orion : elle est formée par un 
immense trapèze dont Paiigle supérieur gauche est occupé par Bételgeuse 
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OU Véptndey et IVngle inférieur ciroit parRigef ou le (flg, 27); k l’angle 
supérieur droit s6 trouve encore une belle étoile de deuxième grondeur, 
a P pe I ée Belluh 'iæ * 

Au tnilieu de ce trapèze est le Bmidrie}\ formé par trois étoiles de 
deuxième graudeur en ligne droite, 

l^n prolongeant vers la gauche la ligne du baudrier d’Orion, on tombe 
sur Sinus; en prolongeant ceüe meme ligne vers la thoite, on tombe sur 
Mdébarmi ou Y œil du Taureau, 
l-n peu au-dessus ii'Aldébaran 
r{ vers la droite se trouve un 
groupe de sept étoiles très 
rapprochées les unes des 
aiilres, appartenant au Tau* 
reau et que Tou appelle les 
Pléiades^ 

Au mois de février^ on voit 
les Gémeaux et le Petit Chien : 
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ces constellations sont coni- 

prises entre et 8^ d’ascension droite. Dans les Gémeaux, il faut signaler 
les deux étoiles principales p et ijui sont Cuslm^ et PoUux. Ün rencontre 
ces deux étoiles sur le prolongement de la ligne tpii joint S et P de la 
Grande Ourse. Cette même 

ligne, proiongéeencore au dela^ q ^ r ^ ^ 

passe dans le voisinage de 
Pnjt.n/on ou a du Petit Cbien. 

Au mois de mars ou trouve 
le Caneer, entre 8^ et 10'* d’as¬ 
cension droite. 

Au mois d’avril ou trouve le 
Lion^eiüvc 10^ et 12"'d’ascension 
droite, Le Lion est foruié par 
un grand trapèze que traverse 
la ligue des gardes de la Grande 
Ourse, prolongée dans le sens 
{fig.28). Les exlréinités delà base 
inférieure de ce trapèze sont, 
vers la droite, /{cÿu/uset, vers la 
gauclie, une étoile de deuxième 
grandeur appelée l>énêboht. 

Au mois de mai on voit la Vkrge, comprise entre 12^ et 14'’ d’ascension 
droite. 
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Fig. 28, 
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La plus belle étoile île celte constellation ou VÉpi se trouve sur le 
prolongement de la ligne c|ul joint a et f de la Grande Ourse, 

Au mois de juin passent au méridien le Itouvier, la CowroHne Boréale et la 
««/aacc, COnsleHâtions comprises entre I4‘‘ et 16'‘ d’ascension droite. I.e 
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Bouvier et la Couronne présentent une confij^iiralion facile à reconnaître 
d'après la figure '2y. ou la principale étoile du Bouvier est sensi- 

blenient sur le prolongement de la queue de la Grande Ourse; la Couronne 
Boréale renferme sept étoiles ju’incîpales très rapprochées les unes des 
autres et disposées en demi-cercle : la plus brillante, a, est la Perle. 

Au mois de juillet on voit Uercitie^ le Serpent^ Ophiums et le Hrorpifn : 
ces conslellations sont comprises entre 16'' et 18^ d'ascension droite. 
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Le Scorpion, doiil la plus belle étoile est Antarès et qui reste toujours 
voisin (le l'iiorizon, est aisément reconnaissable à sa forme (llg. 3(V . 

Au mois d’août on voit la t'/re, VAitjle el le Sayiltdire ; ces constellations 
sont comprises entre IS** et 20*' d'ascension droite. La l.yre est formée par 
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lin triangle et nu parallélogramme qui sont opposés par un sommet 
(lig. 31) ; Véija est un des sommets du triangle. Dans l'Aigle on remarque 
trois belles étoiles en ligue droite : celle du milieu est Allair (tlg. 31), 

Au mois de septembre on trouve le Oj/ytie et le Cu/jrtcoruc entre 20'’ et 22*' 
■ d'ascension droite. Les étoiles principales du Cygne dessinent une sorte de 
croix voisine de la Lyre (lig. 31), 

Au mois d’octobre, entre 22*' el 24'' d'ascension droite, on trouve Péjase, 
le Vrrseu» et Je l’oisson Auslral dont la plus brillante étoile est ; 

au mois de novembre, entre 0** el 2'* d'ascension droite, on trouve .tviifro* 
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ïnède, les Pohmin et la Hnkine ; enfin, an mois tie décenibre, entre 2*' et 4'' 
d'ascension droite» on trouve Persée, le Hélkr etl’EridaM. 

La ligne qui joint la Polaire à l’étoile p de Cassiopée va traverser le carré 
de iVjasc (fig. 32), formé parles étoile a. S, f de Pégase et l’étoile a d’Andro¬ 
mède : l’étoile a de Pégase est comme sons le nom de Marhab. 

I.a figure 32 représente la couligui'alion des ti-ois constellations Pégase, 
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Aii(!n:iniède et Persée. Dans Persée il faut remarquer Pétoile (3 ou Altjol 
dont la granileur varie enlre la 2^ et la 4’ grandeur dans l’espace de 9 heures 
environ, Ilemarquons en lin qu'en prolongeant l’arc formé par les étoiles 
de Persée on va rencontrer la Chèvre : en prolongeant de même Parc 
^iK on tomtierait sur les l^léiades. 
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La Terre. 
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CIIAIMTHE VHEMIEU 

FORME SPHÉRIQUE DE LA TERRE 


28. Rondeur de la terre. — L’histoire dos voyagos 
autour du inonde suftit pour nous faire voir que la /e/vv* est un 
corps isolé dans l’espace. On sait en outre ([iie si l’on se place 
dans un endroit élevé, an bord de la mer, et qu'on regarde 
s’éloigner un navire, on veri'a disparaître d’abord le corps du 

navire, puis les voile.s iniérieiires, et enfin 
l’extrémité des niAts: si, au contraire, on 
regarde, nu navire s'approcher du l'ivage, on 
voit apparaître d’aboi'd le haut de la mâture 
et en dernier lieu le corps du navire. Ces faits 
bien simples nous montrent que la surface 
de la mer est convexe : ils seraient inexpli¬ 
cables en effet s’il n’en était pas ainsi. 

Supposons maintenant qu’un observateur 
soit placé en pleine mer, à une certaine 
hauteur au-dessus de la surface S des eaux. 



Fig, 33. 


en O par exemple (fig. 33) ; il constate, comme nous Tavons déjà 

dit, que l’horizon sensible, c’osl-à-dire la ligne iieltement 

« 

définie K K' qui sépare le ciel de la mer, alTectc une forme par¬ 
faitement circulaire. Celte ligne u’est autre cboso que la courbe 
de contact du cène de sommet O circonscrit à la .surface de la 
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mer : [niis<ju’elle est toujours circulaire, il faut ou conclure que 
la surface de la ^ner est sphérique ; la splière est eu effet la seule 
surface qui réponde à cette propriété. 

II est clair que nous ne pouvons pas en dire autant île la 
surface des continents, à cau.se des acciilcnls de terrain ([ue l’on 
y rencontre. Toutefois, si Ton se place dans un lieu élevé, au 
milieu d’une plaine, les apparences sont seiislblemeut le.s 
mêmes que si l’on se trouvait en pleine mer. En faisant 
abstraction des accidents de terrain, on peut donc sup[)Oser que 
la surface des continents coïncide avec la sui faco des mers 
prolongée idéalement au-dessous d’eux, et par suite dire que la 
terre est sphérîqite. 

l‘our nous rendre compte tout de suite de la portée réelle do 
riiypotbèse que nous venons de faire, nous remarqnerons ([ue le 
rayon de la sphère définie par la surface des mers a une longueur 
d'environ 64lX) kilomètres, ainsi que nous le verrons bientôt, 
(lomme les plus liantes montagnes ([ui existent à la surface de 
la terre ne s’élèvent pas à plus de 9 (J KJ mètres au-de.ssus de la 
surface de la mer idéalement prolongée .sous les continents, on 
voit que la surface des continents même les plus acciiieutés et 
la surface sphérique déterminée par la mer sont toujours k une 
distance runcde l’autre moindre que la 7(J<)“ partie du rayon de 
celle dernière. En faisant abstraction îles accidents de terrain, 
c’est-à-dire en su|ipo.saMl la coïncidence des deux surfaces dont 
nous venons de parler, nous n’altérons donc pas d’une fagon 
sensible la forme de la terre. 

La sphéricité de la terre nous est encore prouvée par un 
phénomène que nous étudierons plus lard, celui des éclipses de 
lune. Si l’on examine avec soin la forme de l’échancrure déter¬ 
minée sur la lune par l’ombre de la terre pendant une éclipse 
<!o lune, on reconnaît que celte foi'me est exactement celle 
ti’un arc de cercle; par suite, la lorre ne peut avoir d’autre 
forme que la forme spliérique, et le relief des continents u’altôre 
pas sensiblement cette forme. 

29. Axe. Pôles. Équateur. Parallèles. Méridiens 
terrestres. —Soit T le centre de la sphère déterminée par la 
surface de la mer, c’est-à-dire de la sphère terrestre (fig. 34). La 
paiallèle a 1 axe du monde menée par 1 est Vaxe de lu tefre. t’.el 
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axe conpc la sj)lièi'e T en deux points l* et P' qui sont les pôles 
terrestres', cliacuii d’eux porte le même nom que le pôle céleste 
situé du mênio côté que lui par i'a|>|)ort à '1'. Le plan perpendi¬ 
culaire à PP' passant pai‘ l’coupe la spliôre terrestre suivant un 
fîraml cercle t^tn'qui est VéfjHoteiir terrestre ow lipne f}(ii(ino.ciale. 
L’é«}naleur partage la terre en deux liémisplières dont chacun 
porte le inun du pôle qu'il contient. 

Un petit cercle AA' dont le plan est parallèle îi celui de 
l’équateur est un parallèle terrestre. Un demi-grand cei'cle 
passant par PI*', tel que PAP' ou PBP',est \\\\ laéridten terrestre. 

30. Dépression de l’horizon sensible.— Soil tin lieu tcrresli'e (liiel- 
coinpie O ffig. 3ii) el soif. A le point oi'i la droite TO coupe la sphère 


" F J. i !■ 

lori‘ej?lre T, La vei licale ihi lieu A esl le rnvoTi TA norjunl a la SLitTuoe du 



« 


fa mer, [>iiist[ue la verticale ou ilireciion de la jiesaiileiir est aussi, comme 
tiniis i'avoiis déjàdît, periieruliculaire à la surlhce des eaux Iramiiiilles : 
ceci est d'ailleurs confm lue aux ijriiici]>es de ta uiécanique. 

Soit 11H' le pian de l'horiitou du point 0 et KK^ la ligue de l'horizon 
sensible. On constate aisément c[iie le plan Hll^ et le plan du j^etit cercle 
KK^ sont paraîlMes : car si Pou mesure l'angle IIOK dans autant de direc¬ 
tions (luT)n voudra, avec un tliéodolile par exemple, ou trouve que cet angle 
conserve une vrdeur conslante* Comme le plan du cercle IvK^ est perpendi¬ 
culaire il OT, il en est tie même du plan [IIT ; la verticale du point O est 
donc, comme cidle du |mint A, le rayon OT, 

L’angte IIOK dont nous venons ile parler est ce ([u'oii a[ipelie ta dapre.^- 
siou fie ntorizüti seusible en O. Appelons a cet angle, et soit H le rayon de la 
sphère T, h la hauteur t>A du junnl O au-dessus du niveau de la mer. 

Le triangle reclangle DTK donne 

T K = OT cos OTK, 

e’esl-à-dîre en remarquant que Tangle OTK est. égal à a', 

It = |Iî -L h) cos a. 




























Foum: spnÉRïouE i>k la tfjüie. 


Il 


Sî 1*011 dé (e nui ne par Lolïservation h et ^ 
calculer il ; on u en effet 


celle relaUoti peut servir à 


,, //cos a A cos ai 

H = --— , ou encoi'e K = —— 


I 


CflS a 


2 si II ^ 


Si, par exemple, on a /(= 100 ^“ et si lu valeur observée coi respomiaiite 
de % est 19^ on trouve W = 6 3t>r>^'L 

On comprend loul de suite que cette méthode n'est susceptible il'aucune 
précision ; en effet, ranglectest difficile à mesurer exactement, et en outre 
est ires petit, de sor te qu'une faible erreur coiiiinîse sur sa valeur change 
beaucoup la valeur de it. Ce que nous venons de dire ne peut donc pas 
servir a détermiiiéï' le rayon de la terre, niais seulement à fournir une 
valeur grossierenient approrliée <le ce rayon ; au t^esle, cette approximation 
suffit pour justifier ce que nous avons dit au n" 28. 

Supposons au contraire le rayon de la lerre connu, sa valeur véritable 
étant en effet de 6 306^^^; on peut alors facilement calculera par la foj'inule 

l\ 


cos a 


Il + h ' 


on en lire d’abor^d 


I — 


^ „ ût h 


r,omiiie h est lon jours très petit jvur rapport à lî cl par suite i[uc l’angte 7 . 
a lui-iii^nie une valeur très petite, si l'on coiifoiul l'arc avec sou sinus et 


si l’on négliffc le rapporl — , on a 
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H’ 


(l’où liualemenl 


_ j Ht 

V H 


I/anjjle * est ici exprimé en parties du j'ayon ; si ou veut l’expi iiner en 
secondes on emploiera la fonmilc 


a= 200 2(’.:i»' y/ ™ , 


IHiisqne l'arc égal au rayon vaut 20C2C;>'L 
fin voit que a varie proportionnellement à la racine carrée de h. Ainsi, 
pour h = a"" on :x% = i* ; pour h = SOtr on a a = 3:1 ^ 23 
tbi peut se proposer encoie de calculer le rayon OMC du cercle de 
I horizon sensible, c*est-a-dire le rayon deîa |>artie de la surface de la terre 
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que 1*011 voil du poiiil 0, En appelant, r ce rayoïç le Irîangle ÏO^K donne 
la reUiiioii 

r= H si 11 I. 


(a»nfondant Tare a avec son sinus el profitant de la 
hatil, il vient 


forniïile obtenue plus 





Un voit que /■ varie encore propoiLionnellement à VA; pour A =3'" on 
trouve r = 8^’* ; pour A = :]00™ on trouve r = 61 

Dans les observations de hauteur biiles an sextant^ on observe en réalité 
la liauleur de Taslre au-dessus de llioi izon sensible ; pour avoir sa hauteur 
vraie, il est clair fju*il faut retrancher du résultat fourni par robservaüoiç 
la de]>rrssÎDn de riiorizon sensible qui correspond à la hauteur de Tobser- 
valeur au-dessus du niveau de la mer. 

Démarquons iMicore que la dépression do ]*liori7-on a [lour eflet d'avancer 
le lever et de retarder le coucher des astres, puisque ceu!t-ci continueul à 
être visibles tant qidîls restent corni>ris entre le plan HIT et la surface du 
cAne f)KKÇ 


31. Coordonnées géographiques : longitude et lati¬ 
tude. Altitude. — La dé terminal ion d'un lieu A silué à la 
surface' de la sjdiére terreslre T (fig\ 3fi) se fait à l'aide de deux 


cnordfuinée.s analogues à celles qui nous ont 



.. i. 


‘jji servi pour 



(léteriiiiner la position trim poiut sur 
la surface de la sphère céleste. 

La lorujiludc de A est l’angle (JTti) 
que fait le plan <lu méridien de A avec 
celui (i’uii mérhlien orîgiiic li.ve ILijI*' 
choisi aibitrairemeiit. Cet angle me¬ 
suré «aussi par l’arc wQ d’équateur se 
compte de ()” îi 180“ ilaïus les deux sons 
à partir du méridien origine, et l'on 
donne à la longitude ta ({ualilicatioii 
A'orientale ou occidentale^ suivaul ijuc le lieu A est à l’est ou à 
l’ouest du méridien origine. Sur la ligure, par exemple, la lon¬ 
gitude de A est orientale et celle <le A' est occidentale. 

Tous les points d’un même méridien ont même longitude ; 
deux points, tels que A el A', dont les méridiens sont diüerciits, 
mais appartiennent à un même grand cercle, ont des lo 
suj>plémenlairGS, l’une orientale et l’antre occidentale. 


Fia. 3t]i. 
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Le choix (lu niériclien orig^ine owinérifllen principal ou Çtwcovçi 
premier .mendien est arblli'aire. On a adopté presque uiilvcr- 
selfemoiit coniuie premier méridien celui ilc l’observatoire de 
Greenwich, près de Londres. Kii France cependant, on se sert 
comme méridien principal du méridien de l’observatoire de 
Paris. 

La longitude de l’observatoire de Paris par rapport à celui de 
Greenwich est orientale et a pour valeur 2”20'l‘:î",5, 

Le plus souvent, les longitudes s’expriment comme les angles 
horaii'es et le.s ascensions droites, en temps; la longitude pi'écé- 
dente est alors égale à 9'“20*, 9. 

Connaissant la longitude L d’un lion par rapport au méri¬ 
dien de (ircenwicli, il est facile de calculer sa longitude pai* 
rapport au méridien de Paris. 

La lafittide de A est l’angle ATtJ que fait la verticale TA avec 
le plan de réqnaleur. Gel angle, mesuré aussi |iar l'arc QA 
du méridien de A, se conijite de —9tJ“ à -|-90", positivement 
lorsque A est situé dans rjiémisplièro boréal, et négativement 
dans le cas contraire. Le plus souvent, on ne donne pas de 
signe à la laliludo, et l’on donne à sa valeur absolue la qualifica¬ 
tion de Imréalr ou iVauslrale., suivant <]ue le lieu A est situé dans 
riiémisphère boréal ou dans rhémisplière austral. 

Tous les poinls d’un même parallèle ont même lalîlude, 

La position d’un lieu A à la surface de la sphère terrestre e.sL 
com[)lètemenl iléleimiinée par ses deux coordonnées (féor/ra- 
piiiffttes, longitude et latitude. 

Pour déterminer un lieu terrestre quelconque t J situé-sur le 
ravou A']’, il faut connaître nott seulement la latitude et la 
longitude de .\, qui sont aussi la longiUide et la îaliludo de t>, 
mais encore la distance GA ; celte dislancc, comptée positive¬ 
ment ou négativement suivant que G est à l’extérieur on à 
rinlérienr de la s|}bère T, est ce qu’oii appelle ['altitude de G 
par rapport au nivean île la mer. i-.’altilu(le d’un lieu se 
détermine soit par des nivellements géométriques ou 
géodésiques, soit par l'emploi du baromètre. 

32. Détermination de la latitude. — La latitude d’uu 
lieu terrestre quelconfpie t) est l’angle de la verticale avec le 
])lan de ré(|uateur; comme la verticale est pei'pendiculaire à 
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1 horizon el cjik* l'axe ilii monde est perpeinlicnlaire au plan de 
I équateur, il en résulte que cet angle est égal à l’angle que fait 
1 axe du monde avec l’horizon, et, par suite, la lalilude c.v/ êgah 
à la Itnalour da pûU' aii-dvaaus de PhorizoH. 

Nous avons dit anlérieuiHuiienf comment on pouvait déter¬ 
miner la hauteur <lu pèle soitsui' terre soit en mer; nous savons 
d(»nc aussi déterminer la latitude. 

On comprenil bien, d’après le théorème précédent, pourquoi 
la hauteur du pôle varte lorsqu’on se déplace ii la surface 
de la ferre, et l’on voit ([uc le.s phénomènes qui résultent de 
cette variation soni en réalité une conséquence de la forme de 
la telle. 

tjomme nous l’avons déjà dit, la latitude de l’observatoire de 
l*ai is est de 11". 

33. Détermination de la longitude. — Le principe sur 
lequel repose la détermination de longitude <!’uii lieu ou plutôt 

de la dilTérence de longitude de deux 
lieux est le suivant : 

La différence, des loncfitades de. 
deux lieux terrestres est éffole à la 
différence des aiujles horaires d'un 
même astre quelctmque eu au même 
instant de ces deux lieux. 

Soient en effet A el I) deux lieux 
quelconques à la surface de la lerrc 
T(lig. et ILVL', LBI*' leurs méri¬ 
diens respectifs. Soit S un astre 
ijiielconqne el considérons le plan 
LSI*'': l’angle hoi-aire de S vu de A 
est égal à l'angle dièdre A1*I*'S, 



puisque le plan passant pai‘ 
parallèle à l'axe du monde est parallèle au plan L1*'S, à cause 
de la distance de S très grande par rapport aux dimensions 
de la terre; de même l’angle horaire de S vu de lî est égal à 
l’angle ilièdi'C lîPP'S. La différence de ces deux angles est l’aiiglc 
dièdre ALL'Tî qui est précisément la difierencc des longitudes 
des deux lieux A et IL 

Pour que le théorème que nous venons de démontrer ail un 
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sons précis, il faut convenir «le com|)lei’ les lonjçitinies «le 
(P il ;î 60" vers Test, c’est-ii-ilire dans le sens inverse «le celui 
dans loi]uel on compte les angles horaires : alors loujours, la 
«lilFéi ’ence entre la longitude de A et celle do lï et la did’éi’eiice 
des angles horaires de S vu de A et de li sont égales, à I heures 

près, 

11 suffit, pour se conformer à la conveiilion précé«lcnle, de 
remplacer toute longitude occidentale par son coniplénicnl 
à dÔO", et de supprimer loujours la «|iialilicatton «rorientalc ou 
«roccidenlale. 

Si, en particnliei', on choisit pour aslr<} S le [>oint Y; du peut 
dire «lue la dca lotufifaden de deux lieax eU êfftde à la 

différence /les heares ^iidéeales en e.es deux lle/fx ait nié/ne 
instant. 

Pour délerminei’ la longitude «run lieu A, il .suffit de détor- 
miner sa dilTércnce de longitude avec un autre lieu lî de longi- 
(ude connue. Voici commenl on [»eut opérer, suivant les cas, 
en applûpiaut loujours le principe énoncé ci-dessus. 

1‘* Emploi des si/jnaux lélé/p'aphitines. — lieux observaleui’s, 
plac«is Tun en A, l’aulre en lî, déterminent avec exactitude 
l’heure sidérale dans cliucun do ces lieux par des observations 
méridiennes portant sur des étoiles fondamentales parfaitement 
connues. A rai«le du télégraphe, ils jieuveut s’envoyer des 
sigunux ; si chacun «Teux note Dieure d’euvoî ou de récet)tioii 
de cha(pie signal, il est clair «ju'il suffi! eiisnilc de comparer.les 
licuro.s correspoiidaiites enregistrées par chacun des observa¬ 
teurs pour avoir une détermination de ladinérence de longitude 
cherchée. 

C’est à l’aide de celle méthode «jiie l’on détermine la longitude 
dans les oh.servatoires. 

2" Emploi des sipnaiix de fea. — Dans les opérations 
géodésiques, quand on ne «lisposait pas du télégraphe et que 
la distance dos deux lieux A et lî n’élail pas Iroi) graiule, Ic^s 
signaux télégraphiques étaient remplacés par des signaux de 
feu, la vitesse de la lumière pouvant être considérée comme 
infinie par rapport à la distance Ali. 

Cos .signaux étaient produits, soit par la conibustioii d’uiie 
cerluine «|uantité de poudre, soit par l’explosion d’une fusée. 
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Avant la iléconvorle de la lélégraphie électrique la méthode des 
signaux de l’en était la seule employée. 

3" Emploi dex phénomènes célestes. — Les signaux télégra¬ 
phiques et les signaux de fou peuvent encore être i‘einplacés 
par un phénomène céleste visible au mémo instant dans les 
deux lieux A et Ü, par exemple le commencement ou la fm 
d'une éclipse d’un des satellites de Jupiter. De tels phénomènes 
smit de véritahles signaux qui peuvent être employés comme 
les précédents. 

Toulcl’ois il faut reinan]uer (jii’ils ne peuvent être observés 
avec une très grande précision et (jue par suite les détermina¬ 
tions do longitude qui résultent de leur emploi pcuvciil être 
entachées de légères erreurs. 

t'ette niélhoilo peut être modifiée de la fat^on suivante et 
devient alors susco[)lihle d’être employée pour iléterminor la 
longitude en mer. 

Imaginons que l’on observe un phénomène astronomique 
dont l’époque est calculée à ravaucc et inscrite en temps du 
premier méridien dans un recueil d’éphéméi’ifles ; si l’on 
connait l’heure locale au monnuit de l’observation, heure qui 
se (lélermiue comme nous l’avons dit au u“ 21, la cunuaissaiice 
de la longitmie en résulte immédiatement. 

Comme phénomènes astronomiques ainsi prévus à l’avance, 
ou utilise principalenicnl les éclijtses des satellites de Jujnler, 
les occultations d'étoiles par la Unie, rasceiision droite de la 
lune, les dislaiicos de la Unie au soleil, aux planètes In-illaiites 
ou aux principales étoiles. Si, par exemple, ou observe une 
valeur L de l’ascension droite de la lune, la Connaissance des 
temps permet de calculer T heure de Caris au moment où cette 
asccusioii droite, (|ui varie rapidement, est précisément L, et, 
en comparant cette heure avec l’heure locale, on obtient la 
valeur de la longitude. 

4" Emploi des chronomètres. — Supposons qu’un bon chro¬ 
nomètre soit réglé sur riieure du lieu A et que l'on connaisse 
sa marche iliiirne, c’est-à-dire le nombre constant de secondes 
dont il avance ou il retarde par jour, de sorte que l’on puisse 
déterminer facilement sa correction à un inslaul quelconque. 
En déterminant l'Jieure locale en 13 et en la comparant à celle 
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(lu chronomètre supposé Iraiisporté en ce lieu.H, ou obtient 
immédiatement la diirérence de longituile de.s doux lieux A et 11. 

Celte méthode est surtout employée en mer cüiicut remment 
avec la précédente. Pour éviter ic plus {)ossit)lc les eri-eurs 
résultant de rirrt'gularité de la marclio de.s chronomètres, on 
en emporte plusieurs à bord, cl on les coiitrcile l’un pai' rautrc, 

Hemarque. — j\ous verrons plus lard ([ne riieure vraie en un 
lieu à un certain instant est l’angle horaire du soleil eu ce lieu 
et à cet instaiil, cl que riioure moyenne est de même l’angle 
horaire d’un certain astre fictif appelé soleil moyen. Il en résulte 
que l'on peut encore dire que la diderence de longitude de 
deux lieux est égale à la dilTérciice des heures vraies ou 
movennes en ces doux lieux au même instant. Si donc, comme 
il arrive souvent en mer, il est [dus commode de se servir de 
l'heure vraie ou moyeimc, on pourra le faire tout comme s’il 
s’agissait de l’heure sidérale : ou évitera ainsi le calcul ([ui est 
nécessaire pour transformer le temps vrai ou le temps moyeu 
en temps sidéral. 

34. Dimensions de la terre. — Cn sait que, par défini¬ 
tion, le mètre est la quarante millionième partie de la circon¬ 
férence de la terre. Nous vei'i’ons dans le cluqdli’e suivant 
comment on a pu déterminer la longueur elleclive du mètre. 

Le rayon de la splière terrestre évalué en kilomètres est 

J t J u 'U I 

— , c’est-à-dire à 0 360’“', 197... 


donc égal à 

2 


(h 


eg; 


La surface de la terre exprimée en kilomètres carrés est 
• - ■ - c' 0 s 1 -à-ilirc, en nombres ronds, à 500 millions 


a 




de kilomètres carrés. 

Le volume de la terre exprimé en Iciiomètres cubes est égal 
c’csl-à-dirc, eu nombres ronds, à un trillion de kiio- 


a 


Ci:' 

mètres cubes. 

La longueur du degré sur un méridien terrestre, c’est-à-dire 
du degré de latitude, est égal en kilomètres à i c'csl-à-dire 

à ■lii'‘'VllL.. 

La longueur'de l’arc d’une minute ou mUle marin de 60 au 
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(ie^i’é esl par suiii! à 1851“',85 ; la longueur de l’arc 

(rime seconde esl 30"‘,8(î..., el le nœmf ([ui esl la moilié de 
cette louguoiir vaiil I5'“,43. La Hem: umrine de 20 au degré 
vaut 3 milles marins. 

l'our mesurer la vitesse d'un navire, on se sert d’uiie ligne 
munie de nœuds distants les uns des autres tle 15'",43, 
longueui’ du nœud; à re.vlrémité tie la ligne esl attaché un 
triangle en Unis lesté de plomb h sa liase et qu’on appelle 

Le loch se lient veilicalement flans l’eau et demeure sensi- 
hlemeiil immobile dès que le remous ilu navire ne l’atteint 
plus; on comj)lc alors le nombre fie nœmLs (luî passent en une 


flemi-mlunle, c’est-à-dire 


1 

~r-x fi heui’e ; cumnio la distance entre 
120 

deux nu'inls conséculifs est la cenl-vinglième partie tlu mille, 
la vitesse fin navire par heure esl égale à autant de milles 
fpi’on a compté fie mpuds. Si on a compté N noMids, on dit que 
le navire file .\ nœiuis, et sa vil(‘sse esl fh? X milles à l’heure. 

La longueur fin flegré sur un [tarallèle, c’est-à-dire du ficgré 
fie longituflf*, dépeml de la latilfide /. de ce parallèle; si en effet 

„ H est le ravon de la lerre, le ravon de ce 

" *■ * , 

(farallèle e.st évidemment It cos/.,et par suite 

sa limgucur esl 2TrRco.s/.. (Fig. 38). 

Sans entrer dans rélude de la constitution 

fie la tei’re qui dépend fie la géffgraphieet do 

la géologie, nous fl irons seulement que la 

flensilé moyenne de la terre, c’est-à-dii'e la 

fl en si Lé d’une sphère de même rayon el de 

même masse, déterminée par des niélhofles que nous ne pouvons 

exposer ici, a été trouvée égale à 5,5. En prenant comme unité 

de masse celle fin décimètre cube d’eau distillée à son maximum 

de densité, la niasse de la terre est par suite égale en nombres 

ronds à 6 X ltt*L Le nombre exprime aussi le poids fie la lerre 

en kilogrammes. 

35. Atmosphère. Réfraction. — La terre est entourée de 
loules parl.s (rime couche d’air qui est Valmosp/tèi'e. La densité 
de l’atmosphère va en diminiiant à mesure (]u’on s’élève, el l’on 
aflinet généralement que la hauteur de ralmosphèro esl d’au 
moins 11)0 kilomètres. 
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Parmi les phénomènes qui ont pour cause l’exislence tle l’af- 
mosplière et qui intéressent l’astronomie, le plus important est 
celui fie la réfraction. L’atmosphère étant composée de couches 
sphériques concentriques honiogènes et de densité décroissante 
à mesure qu’on s’éloigne <le la surface de la terre, 11 est clair, 
d’apres les lois de la réfraction, qu’un rayon lumineux émanant 
d’un astre S (fig. 39) n’arrive à l’observateni- placé on A, sur la 



terre, qu’après avoir subi une série de déviations en traversant 
les couches successives de l’atmosplière. Ces déviations lui font 
décrire une trajectoire telle que la courbe SlIiLL inditjuée sur 
la figure, puisque chaque fois le rayon lumineux tend à se 
rapprocher de la normale. L’observateur voit l’astre en S', si AS 


est la direction de la tangente à cette courbe en A et, par suite, 
la distance zénithale vraie de l’astre, qui est l’angle SAZ formé 
par la verticale TAZ avec la droite AS, est plus grande que la 
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ilistance apparente S'A Z. La différence entre la distance zéni- 
lliale vraie et la distance zénithale apparente est la rèfracthm 
aUrommique. 11 faut toujours corriger de la réfraction les 
nombres fournis par les observations directes, en remarquant 
<|ue, s’il s’agit de coordonnées horizontales, les distances zéni¬ 
thales seules sont altérées : les azimuts n’ont à subir aucune 
correction. De l’inlluence de la réfraction sur les distances 
zénithales, on peut déduire facilement son influence sur les 
distances polaires et les angles horaires ou les ascensions 
droites. 

Toutes les observations dont nous parlerons seront toujours 
supposées corrigées de la rélVaction : nous avons déjà fait 

cette hypolhèseimplici- 
tement pour les obser¬ 
vations déià décrites. 



- - H' 






La grandcui' de la 
réfraction dépend de la 
distance zénithale appa¬ 
rente, et aussi, mais 
dans une plus faible 
mesure, de la tempé¬ 
rature et de la pression 
barométrique au lîeude 
l’observation. Lorsque la distance zénithale apparente est infé¬ 
rieure à 80", la réfraction est sensi])lement égale à la tangente 
Irigononiétrique de cette distance zénithale, multipliée par un 
nombre li.xe que l’on appelle comtanle de la réfraction et qui vaut 
environ 60 secondes d’arc. Dans le voisinage de l’horizon, lorsque 
la distance zénithale ap|)arentc dépasse 80", la réfraction ne 
suit plus cette loi et augmente rapidement. Lorsque la distance 
zénithale apparente est égale à 90", la réfraction correspon¬ 
dante, appelée réfraction horizontale^ est égale àd3'48", pour une 
température de 10“ centigrades et une pression barométrique 
de 760'"“. Il en résulte qu’au moment de son coucher ou de son 
lever apparent, un astre quelconque est en réalité de 33'48" au- 
dessus de l’horizon. Le temps qu’un astre reste au-dessus de 
l’horizon est donc en réalité un peu plus grand que celui qui a 
été calculé au n" 11 en ne tenant pas compte de la réfraction. 
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La réfraction a encore pour effet d’éloigner l’horizon sensible et de 
diminuer sa dépression. lin effet, si ÜK est une tangente à la surface de la 
terre menée par l'ceil O de l’observateur (lîg. 40), le point Kj, plus éloigné 
que le point K, envoie à l’observatenr un rayon K,0 tangent à la terre 
en K|, et la tangente en 0 à la trajectoire de ce rayon est une droite telle 
que OG ; riiorizon sensible est donc éloigné jusqu’en Kj, et sa dépression 
est diminuée, puis(iu’elle est égale non plus à l’angle llOK, mais à 
l’angle IIOG. 


La réfraction aiig^mentaiit raplflemenl à mesure (jii’on s’a}t- 
proclie (le riiorizon, on comprend facilement pourquoi le soleil 
et la lune nous apparaissent à l’Iiorizon légèrement aplatis dans 
le sens vertical; le bord inférieur est en effet plus relevé que le 
bord supérieur. 

L’atmosphôre est encore la cause de divers phénomènes (jue 
nous allons expliquer brièvement. Remarquons d’abord que 
t’atmosplièrc éteint partiellement la 
lumière, et rexlinctîon produite est 
d’autant plus grande <juc l'épaisseur 
de la couclie traversée est elle-même 
plus grande. La ligure 41 montre sufti- 
sammcnl que la distance de l’obser- 
vateur aux limites de l’atmosplière 


augmente constamment du zénith a 



Fig. 4L 


l'horizon; aussi les astre.s sont moins 

brillants à riiorizon, et ron peut par exemple regarder le soleil 
couchant sans être ébloui. 

La forme surbaissée de la voûte céleste est encore une consé¬ 
quence de ce fait que l’épaisseur de l’atmosphère augmente du 
zénith à l'hoiizon (fig. 41). 

Les molécules de l’almosphèrc ré fléchi.s se ni la lumière eu 
luus sens et produisent ainsi la luïnicre diffuse. C’est grâce à ce 
pliénoniène que nous pouvons être éclairés parle soleil sans que 
ses rayons nous parviennent directement; de même, quand le 
soleil est sous l’horizon, avant son lever ou après son coucher, 
il éclaire les parties supérieures de l’almosplièro siluées de son 
cùlé d'autant plus vivement ([u'il est plus près de riiorizon 
(iig. 41); aussi le jour et la nuit ne viennent-ils pas .subitenienl : 
le jour est précédé de l’aurore et suivi du crépuscule. La lumière 
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réllécliie jusqu’à l'obscrvaleur diminue à mesure que le soleil 
descend sous l’horizon et l'on admet qu’il fait véritahlenionl 


nuit seulement lorsque le soleil est à plus de 18“ au-dessous do 

rivorizon. 


Eidin, on remarque que le soleil et la lune paraissent plus 
"ros à l’horizon que lorsqu’ils alteigucut une certaine hauteur; 
de même les distances angulaires des étoiles pai'aîsscnt plus 
grandes vers l’horizon, (les apparences sont dues à une sini|de 
illusion d’opli<|UC, car elles sontdétruites par des mesures faites 
avec un instrument : ou les explique en remarquant que, 
lorsque les astres sont voisins de l’horizon, l’ieil estime leur 
grandeur ou leur distance en les comparant aux objets terrestres 
voisins; lorsqu’au contraire les astres se sont élevés au-dessus 
lie l’horizon, une telle comparaison n’est plus possible cl, 
instinctivement, l’œil estime d’une façon différente ces mêmes 


(]nanti lés. 

36. Marées. — Dans tout ce que nous avons dit, nous avons 
supposé que la surface de la mer était fixe; on sait au contraire 
qu’elle est conslanimeiit mobile et agitée par des mouvemeiils 
périodiques appelés marées^ que nous expliquerons plus tard. 
Toule.s les fois que nous avons parlé ou que nous parlerons de 
la surface de la mer. il faut donc entendre sous ce nom une 
surface moyenne fictive intermédiaire entre les hautes et les 
basses mers. (Voir, sur les ^forées, une note à la fin du 
volume.) 
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FIGURE RÉELLE DE LA TERRE 


37. Marche à suivre pour déterminer la figure 

réelle de la terre. ■— Il siiffil de réllécliir un instant sur ce 

que nous avons dit dans le cliapitrc précédent pour se 

convaincre que nous n’avons |ias prouvé d’une façon absolue 

la sphéricité de la suid'ace de la terre, c’esl-à-ilîre de celle 

surface idéale déterminée par la surface luoycnne des mers 

prolongée sous les continents. Les arguments que nous avons 

* 

donnés inontrenl seulement que celte surface est très sensi- 
blcmonl sphérique : si en effet elle s’écarle très peu de cette 
forme, toutes les apparences que nous avons décrites ne seront 
pas modihées. 

Poui’ pouvoir reconnailre la forme exacte do la surface de la 
teri'e, suppûsons*lui une forme quelconque sensihlemeiit 
sphérique. Un tuéridu'u lerre^itre sera alors une ligue telle qii’eii 
cliacun de scs [)oinls le plan du méridien défini au n® 7 soit 
parallèle à une direction li.vc. On cunstale d’abord qu’une telle 
ligne est plane et que l’on peut reconnailre son parcours à la 
surface de la terre de la façon suivante : partant (run de ses 
points, on déterminera la méridienne eu ce point, et en visant 
dans celle direction avec une lunette on pourra planter un jalon 
sur la ligne de visée; on obtiendra ainsi un second point du 
méridien ; en se sei'vanl de ce second point comme du premier, 
on oblieiulra un troisième point, et ainsi de suite. 

La diiférence de longiUule de deux lieux est toujours l’angle 
des méridiens de ces deux lieux, et cette définition est indépen¬ 
dante de la forme de la terre. 

La latitude d’uii lieu est toujours l’angle de la verticale ilo ce 
lieu avec le plan de l'équateur, cl comme la précétlente, cette 
définition est indépendante de la forme de la terre. 
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On peul déterminer la forme exacte d’un méridien quelconque 
en choisissant sur lui un certain nombre de stations suffisam¬ 
ment rapprochées, et mesurant les distances de ces stations 
successives ainsi que leurs latitudes. 

Kn clîel, on aura ainsi déterminé sur ta courbe inconnue qui 
est le méridien, des points successifs, et l’on connaîtra les 
longueurs dos arcs qui les séparent, ainsi que la direction de 
la normale à la courlie en chacun d’eux, puisque la verticale 
est normale au méridien : le calcul permettra ensuite de déter¬ 
miner avec précision la forme de celte courbe. En cherchant 
ainsi la forme exacte d’autant de méridiens différents qu’on 
voudra, on pourra reconnaître celle de la surface de la terre. 

38. Mesure d’un arc de méridien. — .Nous savons 
déjà déterminer la latitude d'un lieu : pour montrer comment 

on peut exécuter les opérations iiidicjuées 
ci-dessus, il ne nous reste donc plus qu'à 
dire comment on mesure uu arc de méri¬ 
dien à l’aîdo d’une triaiif/idaiion. 

Soit A.\' l’arc à mesurer {fig. 42) ; choi¬ 
sissons de j)art et d’autre tle colle ligne 
des points élevés facilement observables 
lî, C, I), E, F, et considérons les triangles 
ABC, BCÜ, CDE, DEF, EFA' dont les 
côtés BC, CD, DE, EF sont rencontrés pai- 
AA' en L, il, .N, P. On mesure directemetil 
sur le lorrain run des côtés de cos trian¬ 
gles, AB par exemple, qu’on ajipellc hme. 
Celle hase est choisie dans une plaine et sa 
longueur est mesurée avec les plus grandes 
précautions, et à l’aide d’appareils spéciaux 
dont la perfection est telle qu’on peut 
affirmer ({ue l’erreur relative commise sur la longueur de la hase 

ne dépasse pas . 

On mesure ensuite au théodolite les angles du li’iaiigle ABC, 
et l’on en déduit la longueur de BC; coimaissant ainsi BC, on 
mesure les angles du triangle BCÜ, et l’on eu déduit la longueur 
de CD; et ainsi de suite. 
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En outre, ou mesure l’angle BAL en délerniinant la direction 
du méridien en A, et le triangle ABL fournit alors les mesures 
de AL, de BL et par suite de tX, enfin des angles en L. Le 
triangle CLM clans lequel on connaît CL cl les angles en et en 
L, permet alors de calculer LM, LM et par suite DM et les angles 
en M; et ainsi de suite. 

Einalenienl donc on connaît les longueurs des arcs successifs 
de méridien AL, LM, M.\, NI*, I*A', et par suite la longueur 
totale de l'arc AA'. En déterminant les latitudes des extrémités 
A et A' 011 a ainsi la longueur d’un arc de méridien et en même 
temps son amjilUude, c’est-à-dire l’angle des normales à ses 
extrémités. 

Comme vérification, on mesure direclenunil une seconde 
hase telle que A'F, et en comparant le résultat de cette mesure 
avec celui qui est fourni par le calcul, on apprécie le degré de 
confiauce que l’on doit accorder à celui-ci. 

Il faut, faire quelcpies remarques iiii|iorlatiLes au sujet des opérations 
précédeiiles. D’aijord il est liien clair que tous les ])oiiits A, lî, C... sont 
supposés iipparleiiir à la surface de la lei re définie loécédeiuiiieut ; comme 
il u’en est pas ainsi en réalité, il faudra tenir compte de leur altitude et 
faire un calcul de enirectiou lûeii facile [lour rédrore tw/ouyacors/ncsarJes 
UH niceau du la mer. 

I.es angles mesurés au lhéo<lolitc n’aurout pas besoin d’èlre corrigés, 
jiarce que l’insli'unieiil mesure elTeclivèment ces angles réduits h riiorizon. 

En outre, les tjûangles considérés ne sont pas rectilignes : ce sont des 
triangles curvilignes, cl sans eiieur apiuéciable, on peut les cuiisidérer 
comme des triangles spiiériques, à la véiité de très petit excès sphéri((i!e. 
Il faudra doue, [lOur les résoudre, employer des formules un peu dilTé- 
rentes de relie tic la trigonométrie lectiligiie. 

Les triangles employés doivent d’ailleurs, pour diminuer le [dus possible 
rinlhieiice des erreurs d’observation, se rapprocher de la foriue équi¬ 
latérale. 

Euliii, ou Mé peut pas mesurer toujours directcuienl le côté .\lî; dans ce 
cas, on mesure une base voisine de ce côté, et par un réseau de lî'iangles 
auxiliaires, on arrive comme précédemment a calculei-la longueur AU : 
de même, la base de vérification n’est pas nécessairement A'E. 

39. La terre est un ellipsoïde de révolution. — La 
piTmiùre niesiiro d’uii arc de méridien fut faite par Picttré 
eu 1669. Eu 1786, deux groupes de savants fraiiçai.s partirent, 
l’im pour le Pérou, que traver.se réqualcur, l’autre pour la 













t 




5(5 


LEÇONS DE COS.MOr.ttAPlEIE. 


Laponie, dont la latitude est très élevée : la comparaison des 
résultats ül)lenus dans celle doiilde expédition permit pour la 
première fois d’avoir une idée juste de la forme de la terre, 
jus([u’aiors très diseulée. Depuis, on a répété sous lotîtes les 
latitudes et dans tons les pays des mesures d'arcs de méridien, 
cl les diverses méridiennes mesurées en Kiirupe ont été 
rattachées les unes aux autres parde vastes réseaux de triangles. 

La discussion de toutes ces mosures a conduit aux résultats 
suivants : 

1“ 1 of(s Ips niéi'idtPHS aotd éffüux rntre eux, dp sot'te que la 
surface de la terre est de révolution autour tl'un certain axe paral- 

'èle à taxe du monde^ et qu'on 



t . 


appelle axe terrestre; 

2“ Le méridien terrestre a la 
forme tl'une ellipse de très pet ite 
excentricité^ dont le petit axe est 
parallèle éi l'axe du monde, et 
par conséquent, la forme de la 
terre est celle d'un eUipsoïde de 
rérolulion aplati. 

On e.x|}rime d’habitude ce 
fait en disant que la terre est un 
sphéroïde légèrement aplati aux pôles et renflé à réquateur. 
Pour parler d’une façon exacte, il faut dii’O que la surface de la 
terre est la surface engendrée par la révtdution d'une ellipse 
l’P'OQ' autour do son polit axe IM*' (lig. d3). Le grand axe 
engendre par sa rotation le plan de l’équateur terreslre ; le 
centre T de l’ellipse est le centre de la tei're; ses sommets P et 
sont les pôles de la terre. 

40. Augmentation de la longueur du degré quand on 
va de l'équateur au pôle. — l'ne consé([uencc remarquable 
de raplatissenienl de la letTC aux pôles est raugmeiitation de 
la longueur de l'arc de méridien d’amplitude égale à un degré, 
quand on va de réquateur au pôle :c’est d’ailleurs la con.stalalion 
de ce fait (jui a été la première [u'ouve réelle de la forme 
elliptique du méridien. 

Pour démontrer cette proposition, considérons deux arcs 
AB, t'D dont rampUlude soit un degré, le premier aux environs 
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(lu pôle, le secoml aux environs de Ttiqualeur {fig. 43), Les 
normales en A et en B secoupenl en un poinlE; les noniiales on (' 
elenD sccoupent en un poiiil F. Los lignes AE, BE soni sensible¬ 
ment égales; il en est de même dos lignes CF et DF, mais la 
ligure montre, et l'on peut [irouver rigoureusement ce fait, que 
la longueur AE est supérieure à CF. Comme les pelils arcs Ail, 
CD peuvent être assimilés h des arcs de cercle de rayons A hl 
et CF, il en résulte immédiatement ([ue l’arc AB est supérieur à 
Tare CD, ainsi que nous l’avions annoncé. 

C’est ainsi que l’on a trouvé, pour la longueur de l'ai'c d'ampli¬ 
tude égale à un degré, 57 422 toises en Laponie, 57060 toises en 
France eL5675ü toises au Pérou. 


41. Dimensions de la terre. Mètre. Aplatissement. — 
Du sait que la commission cbargt'îc en 1790 par rAssemblée 
constituante d’établir le système actuel des [loids et mesures, 
dit sijslèfne métriqiu^ décida en 1791 de cboisîi' [)Our Tunilé 
de longueur la dix millionième partie du quart du méridien 
terrestre : celle unité est \ç, mètre. 

L’arc de méridien (pii traverse la France do Dunkerque à 
Perpignan, et qui avait été mesuré en 1740 par fAtcaillr et 
Cimini de fut prolongé par Jtehimhre et jus(|ii’à 

Barcelone. Eu conil)inant les résultats ainsi obtenus avec ceux 
que l’on possédait déjà, et prenant pour unité la tohe du Pérou., 
c’est-à-dire une règle de fer longue d’une toise et déjà employée 
par les savants envoyés au Pérou en 1736, la longueur du 
(juart du méridien lerresti'e fut fixée à 5130740 toises. Ce résiiL 
laL fut adopté par le Corps législatif le 4 messidor an VU 
(22 juin 1799), et le mètre lét/(d est la longneur à U” eentigrade 
d’une règle en platine déposée aux Arcliivos nationales ; celle 
longueur est de ()', 513074 ou 3 pieds 11 lignes, 296. 

Depuis, les nouvelles mesures géüdési((ues exécutées dans 
tous les pays du monde, en particulier la prolongalioii de l’arc 
de méridien fraiu;ais jusqu’aux Baléares par lUot (4 Araffo et 
jusqu’en Algérie par le général Perrier, ont montré que le 
mètre légal défini plus haut était plus court que la dix millio¬ 
nième partie du qiiai-t de méridien terrestre do 2 dixièmes 
de millimètre environ. On le conserve ccpeiulaut comme iinilé 
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Voici, d’aprt's M. Kaye, les dimensions de la terre obtenues 
on combinant les mesures ties arcs du méridien russo-suédois, 
anglo-français, des Indes, du Pérou, du Cap, de Prusse, de 
Danemark et de Hanovre ; 


Ouarl du méridien eltiplique. ......... 10002008™ 

Demi-prand ase. . .. eSlSSOS" 

Demi-petit axe.. eSHeSW™ 

Circonférence équatoriale. 4007662S™ 

Surface en kilomètres carrés. olû082000 

Volumes en millions de kilomèlres cubes. . . 1083260 


On voit que la dilTérence enli’e le demi-grand axe et le denii- 
pelil axe est de 21 844” seulement; le rapport de celte longueur 
au demi-grand axe est ce qiCon appelle Vapiali'i^emeni de la 


terre : sa valeur est 


1 


OQO' 


Los degrés du méridien no sont plus égaux; leur valeur 
moyenne est en réalilé de 111 4, et par suite la longueur 

du mille marin est de 1 852'”, 22. 

La terre dilTèrc très peu d'uiic spliôrc, et si l'on néglige cette 
dilî'érenco, et a fortiori la dilTérence entre le mètre légal et la 
dix millionièmo partie du quaid du méridien terrestre, on peut, 
comme, nous l’avons fait dans le cliapilre précédent, considérer 
la terre comme une .sphère <le 40(K.K)(HK)” de circonférence. 


42. — Latitude géocentrique ou réduite. — La terre oianl une 
surface de révolution^ on peut^ comme si elle était une splière, tracer sui' 

elle lin réseau de méridiens déterminés par 
des plans ]iassant par son axe et un réseau 
de parallèles déterminés par des plans per- 
]»eiidiculaires à son axe, c’est-à-dire parallèles 
à l’éf|uate!ir. Tous les points dTiu même 
l»aralléle ont même lalitmle, et leurs verti¬ 
cales concourent toutes en un môme point 
de Taxe : mais ce [»oint n'est pas le centre 
de la terre. Si Ion consitlère un point A de 
riiémis]dière îioiéal (lig. 44), le point où la 
verticale de ce lieu, c'est-à-dire la normale au méridien en A, coupe Taxe 
pp/ pQÿ; I 0 centre T, mais un certain iioint situé du même côté que 
p/ pjj^, rapport à T. 
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L’angle ATQ que fait le rayon TA avec réqnatenr n’est pas égal à la 
latitude: c’est lu latitude (féocentrique, encore appelée/«iiOHit! ràduite, parce 
qu’elle est plus petite que la lalilutle vraie ou géographique mesurée par 
l'angle AVQ. 


CHAPITRE 111 

ROTATION DE LA TERRE. — GRAVITÉ 


43. La terre n'est pas iixe dans l’espace. — Aous avons 
tlécrît au livre 1 le mouvemenl app/trent des étoiles par l•apporl 
à la terre considérée comme fixe dans l’espace, et nous avons 
vu que tout se passait comme si, les éloilo.s étant invarialde- 
ment fixées à la surface de la sphère céleste, celle-ci tournait 
autour de Taxe du monde d'un mouvement uniforme et dans le 
sons rétrograde en un jour sidéral. 

La terre est-elle fixe en réalité? Si Ton admet celle liypotlièse, 
les étoiles tournent elToclivcment autour de nous, comme nous 
venons de le dire. L’invraisemhlauccdo ce résultat est manifeste : 
les étoiles soûl des corps isolés, placés eu réalité à des distances 
très diverses de la terre. Peut-on admettre qu'elles décrivent 
tonies, avec des vitesses prodigieusement grandes, danslemème 
sens et dans le même lemj»s, des cercles dont les j)lans sont 
parallèles et dont les centres se Irouvenl sur une même droite, 
l'a.xe du inonde? Quelles seraient d'ailleurs les forces capables 
de produire ce mouvement? car, d’après les princi[tcs de la 
mécani([ne, tout mouvement non rectiligne et uniforme a pour 
cause une foi’ce. 

Si d'ailleurs la terre était fixe dans l’espace, ce serait le seul 
corps céleste jouissaul de cette [U'opriété, le seul corps qui ne 
serait soumi.s à aucune force. Il faut rejeter celle hypothèse et 
cüiiclure que la terre est on mouvement. 
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44. Mouvement de rotation de la terre. — La Icrrc 
ii’élant pas fixe, son moiivemenl, comme celui de tout corps 
solide, peut être considéré comme composé d’un mouvement de 
translation et d’un mouvement de l•ûtation autour de son centre. 
Rappelons rjn'on appelle mouvement de tran.slalion un mouve¬ 
ment dans le<juel tous les i)oinlsdn coritsonldcs vitesses égales, 
parallèles ot<le même sens, tandis qu’un mouvement de rolalioii 
autour d'un point est un mouvement dans lequel ce point reste 
fixe. Actuellement nous pouvons faire ahstraction tlu mouve¬ 
ment de translation do la terre; on efTef. ;i cause de la dislaiico 
immense dc.s étoiles à la terre, ce mouvement n’a pas d’influence : 
qu’il existe ou non, les appai’ence.s sont les mêmes. Répétant 
par suite les raisoiinenienis du numéro précédent, il faut 
atlmeltre que ia terre a un mouvement de rotation .sur elle-même 
autour do son ceiilre. Pour expliquer alors toutes les apparences 
du mouvement diurne, il siiflit do su[)poser «lue la terre loui’iic 
aiüoui'de son axed’un moiivemenl uniforme etilans le sens direct 
en un jour sidéral et. en outre, que les étoiles restent fixes ou, 
<lii moins, que leurs mouvements sont sans iidluence à cause de 
l'éiiormité de leur distance, effet, le mouvement diurne 
s’explit]uant en supposant la terre fixe et la sphère céleste 
tournant d’un mouvement uniforme autour de, la ligue des pôle.s 
dans le sens rétrograde on un j<mr .sidéral, un peut aussi bien 
l’expliquer en supposant les étoiles fixes et en <lonnaiil à la ten‘c 
un mouvement inverse de celui de la sphère céle.ste, c’est-à-dire 
un mouvemeiil de rotatioii uniforme autour de son axe en 
sens inverse eide même péi'iode. En outre, il est clait‘(pie toute 
auti'O hypothèse sur le mouvcmcnl de rotation de la terre autom- 
de son centre laisserait suhsi.sler des difficultés tout à fait 
analogues à celles que nous avons signalées précé<lenimont. 

11 faut donc conclure avec Coyyc/v^/c ([ue : 

La laarav. aar clle-inèine autniu' de son c/j'C, cest-à-dii'e 
la (vjne d(* s/>s pâles, d’a/i maaveiaeitt uiilfonHC cl dans le sens 
direct, on fnen d'occident en orient, en un jour stdéraL 

45. Preuves de la rotation de la terre. —■ La conclu¬ 
sion à laquelle nous venons d'arriver en nous fondant siniple- 
ment sur l’invrai-somblance du mouvement d’ensemble de la 
splièro céleste lient èli’c appuyée de nomhreiises preuves. On 
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peut remarquer d’almnl que lo soleil, la lune et les planètes 
luuruenl sur eux-mêmes autour d’axes de rolation parfailemeiil 
définis : il serait iiivraisemblahle do supposer que la terre, qui 
est une planète, fait seule exce[dion à celte loi. On peut donner 
plusieurs preuves mécaniques que nous allons indiquer briève¬ 
ment, ne pouvant les développer ici : 

Lo mouvement de rotation lie la terre autour de son axe 
de révolution est conforme aux lois de la mécani([ue : il suffit 
qu’il ait commencé sous l’aclioii d’une imjjulsion quelconque 
pour qu’il se continue ensuite indéfiniment sans allération. 

2° Si ou laisse tomber un coips verticalement d’une très 
grantle hauteur, dans un puits de mine par exemple, il doit 
dévier légèrement de la verticale vers l’est parce que le mouve¬ 
ment de la terre se fait de l’ouest ver.s l’est ; on oiïet, lu vitesse 
du point de départ due à la rotation de la terre, est plus grande 
que celle du point d’arrivée, plus rapproché de Taxe terrestre, 
cl par suite le corps doit tomber en avant dans le sens du mou¬ 
vement, c’est-à-dire vers l'est. C’est ce que l’oii constate en 
effet : il faut d’ailleurs ajouter )]ue celte déviai ion est tou jours 
très petite et difficile à mesurer. 

3" L’expérience du pnwlnh de Foucault, faite en 1851, à 
l’aide d’un pendule simple do grande longueur .suspendu dans 
la coupole du Panthéon, montre que le i>lan d’oscillation du 
pendule ne reste pas fixe, mais se déplace lentement d’un mou¬ 
vement uniforme dans le sons rétrograde : cc fait est une consé¬ 
quence du niouvemonl de rotation <le la terre. 

L’expérience du gyroscope de Foucault est «le même une 
preuve absolumcnl convaincante de la rotation de la tei-re. 

4“ Il en est encore de môme de la déviation des piNiJccliles 
vers la droite dans l’hémisphère boréal (*t vers la gauche dans 
riiéniisplière austral. Ce phénomèiio .s’explique eu effet sans 
difficulté en admettant la rotation de la terre : si l’on se suppose 
placé par exemple au pôle nord et qu’on lance horizontalement 
un projectile, il décrit une courbe dans le plan vertical qui 
contient la vitesse initiale; ce plan est fixe, tandis (jue la terre 
tourne de la droite vers la gaucho ; dojic au bout d’un certain 
temps le projectile aura dévié par rapport aux objets lerrcslics 
en sens inverse, c’est-à-dire vers la droite. Il en est de môme 
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pour lout point de rtiénilsjdière boréal parce que les difTérents 
points de la terre ii’ont pas la même vitesse ; sur le parallèle 
de latitude X, la vitesse d’un point, due à la rotation de la terre 
est égale, par seconde sidérale, au rayon de ce parallèle multiplié 
par la vitesse angulaire de la terre, vitesse qui est égale elle- 


même à 



4 y 

86400 


puisque le jour sidéral contient 86400 secondes. 


Ainsi, à l’équateur, la vitesse d’un point est égale à 463“ envi¬ 
ron tandis que cette vitesse n’est plus que de 325“ à la latitude 
de 45°. 

Dans l’hémisphère austral, les apparences sont inverses. 

L’existence dos vents alizés et conü'c-alizés dans les régions 
intertropicales s’explique de même. L’air chaud de ces régions 
monte à la partie supérieure de l’atmosphère et se précipite vers 
les pôles en même temps qu’il est remplacé par l’air froid qui 
vient dos pôles : il se produit donc deiix courants, Tun inférieur 
et l’autre supérieur, et si la terre était immobile, le premier 
serait dirigé dans rhémi.sphère boréal du nord au sud, le secorid 
du sud au nord. En vertu de la rotation de la terre, le premier 
s’infléchit vers la droite et produit l’alizé qui souffle du nonl-est; 
le second s’infléchit dans le même sens cl produit le contre-alizé 
qui souffle du sud-ouest. Ce conti'e-alizé ne devient sensible 
qu’en se rapprochant de la terre, c’est-à-dire quand l’air qu’il 
entraîne s’est suffisamment refroidi, au voisinage des tropiques. 
Dans l’hémisphère austral, l’alizé souffle au contraire du sud- 
est et le contre-alizé du nord-ouest. 

Les grands courants marins s’expliquent de la même l’at'on. 

5° Enfin la forme de lu terre [)rouve encore .sa rotation. On 
doit supposer, en effet, qu’à l’origine la terre était une masse 
entièrement fluide dont la surface ne s’est solidifiée que plus tard ; 
or, l’ellipsoïde de révolution aplati aux pôles el renflé à l’équa¬ 
teur est précisément une ligure d’équilibre pour une telle masse 
tournant d’un mouvement uniforme autour d’un axe : les lielles 
expériences de M. Plateau oui d’ailleurs rendu ce fait sensible à 


l’œil. Inversement encore, on peut démontrer que la rotation de 
la terre exige son aplatissement aux pôles ; car, en suppo.sant 
l’existence de la rotation, les molécules <le la terre supposée 
fluide étaient soumises à l’action de la force cenlrifafie qui.teii- 
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fiait à les écarter de Taxe de rotation, d’autant plus qu’elles en 
étaient plus éloignées, et ainsi se produisait le renllcnient 
équatorial. 

46. Gravité. — Nous verrons plus tard qu’en vertu de la loi 
de la gravitation universelle, deux corps quelconques exercent 
l’un sur l’autre une allraction proportionnelle aux masses de 
ces corps et en raison inverse du carré de leur distance. Par 
suite, la niasse de la terre exerce sur les corps placés à sa surface 
une attraction qui est la cause de leur chute. Mais, en outre, un 
corps placé à la surface de la terre est soumis encore, à cause 
de la rotation de la terre, à l’action tle la force centrifuge, 
comme nous l’avons dit plus haut. Il en résulte que la verticale, 
c’est-à-dire la direction du fil à plomb, est la direction du fil d’un 
pendule simple en équilibresous l’action de l’attraction terrestre 
et de la force centrifuge : c’est cette double action que l’on 
appelle la gravité ou pesantettr. 

Eu vertu de la gravité, tout corps abandonné à lui-même à 
la surface de la terre tombera suivant la verticale en étant sou¬ 
mis à un mouvement uniformément accéléré, et raccéléralion 


de ce mouvement est indépendante des dimensions et fie la 
nature du corps. Celte accélération due à la gravité, ou encor<^ 
accélération de la pesanteur, se représente par la lettre g : la 
valeur de g à Paris, réduite au vide et au niveau fie la mer, a 
été trouvée égale à 9“,809, l’uiiité de temps étant la seconde de 
temps moyen. Celte valeui* se mesure avec précision en comp¬ 
tant le nombre des oscillations fl’un pendule simple de longueur 
connue dans iiii temps donné. 


La terre peut-être considérée comme formée de couches concentriques 
homogènes, et par suite est symétrique par rapport à son centre. Si donc 
la terre était sphérique et immobile,la valeur de j/,toujours supposée réduite 
au niveau de la mer, serait constante. 11 n’en est pas ainsi : les observations 
précises faites avec le pendule ont montré que g variait avec ta latitude, 
et celle variation résulte à la fois de la forme de la terre et de sa rotation. 


On en a conclu que l'aplatissement était égal à- 755 * valeur qui s’accorde 

^ Api 1/ M 

parlailemeiit avec celles que fournissent les mesures géodésiques. On trouve 
d’ailleurs pour calculer g en un lieu de latitude x la formule 


g= 9”,806 — 0'",02îi cos 2 X, 
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et la longueur conespoiidante du peiidule simple qui bat la seconde de 
temps moyen est 

/ = 0'",9930 — 0'",0025 cos 2 l. 


La vai iatîon de riiilensité de la pesanteur est donc h la fois une preuve 
de la rotation de la terre et de son aplalissemcnt* 

Il est clair que f/ varie encore avec Taltitude h du lieu de robservalion : 
si Qq est la valeur correspondante de raccêtéralion de la pesanteur réduite 
au niveau de la tuer et si H désigne le rayon de la iervo^ on a 

_ II* 

9 —9a /jjs • 


Toutefois cette formule n'esl applicable que si h est posUive; dans le cas 
coulrairet g va d'abord en augiiientaivL justju'a une distance de la surface 
égale environ au sixième du rayon, et ensuite eu diminuant jusqu'au centre 
ou elle est nulle. Ces faits tiennent à ce que la densité de la terre va 
eu augmentant du centre à la surface; elle est de 2,1 à ia surface et de 
10,6 au centre, 

47, Déviation de la verticale, — La valeur de g et la direction de îa 
verticale peuvent être altérées par des attractions locales, produites par 
le voisinage d'une montagne, par exemple. C'est ainsi que Ton a Iroiivé 
j)aîTois des écarts sensibles entre la latitude d'un lieu déterminée par des 
observations astronomiques et cette même latitude déterminée par des 
opérations géodésiques en rattachant le lieu considéré par des triangu¬ 
lations à un autre Ueu de latitude connue. On peut donc faire une uifféreiice 
entre la latitude astronomique qui correspond à la verticale réelle et la 
latitude géographique qui correspoud à la verticale telle qu*elle serait s'il 
n'y avait pas de déviation, c'est-à-dire à la normale à la surface de 
l'ellipsoïde terrestre. 
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CARTES GÉOGRAPHIQUES 


48. Problème des cartes géographiques. — On pont, 
construire dos globo.s lerroslres analogues aux globes ctilostes; 
mais si l’on veut dresser la carte de la terre ou d’une portion de 
la terre, c’est-èi-dire repi’éscnter sur un plan par nu dessin 
la teri'e ou celle portion de la terre, on ne peut pas faire 
ce dessin semblable à la surface à représenter, paice (|ue 
ni la sphère ni l’ellipsoïde de révolution ne sont des surfaces 
applicablo.s sur le plan. Il est donc nécessaire d'employer une 
projectioHy ijiii altère plus ou moins les rapports des dimen¬ 
sions des objets h représenter. Nous nous proposons dans ce 
chapitre d’indiquer quelques-uns des princijtaux modes tle 
projection. 

l*our construire une carte dans un système de projection 
donné, il suffi! de savoir représenter sur le plan lu réseau des 
méridiens et des parallèles; car, pour représenter un lieu quel¬ 
conque, il n’y aiu'a plus ensuite iju’à détcrmiiior sa longitude 
et sa latüiidc, opération f|ui peut se faire, soit à l’aide des procé¬ 
dés aslronomi([ues (jue nous avons déjà indii|ués, soit à l’aide 
de procédés géodésiqnos, par des triangulations couvrant toute 
la surface à roftrésenicr. 

On n’opère d’ailleurs ainsi que pour les points les plus 
importants : les autres .sont reliés à ceux-ci topographi¬ 
quement. 

Si en outre on veut indiquer le relief du terrain, il faudra 
encore déterminer les altitudes des dilTérenls lieux à repré¬ 
senter, et l’on indiquera ces altitudes sur la carie à l’aide 
de procédés coiiveiilionnels bien connus qu’il est inutile 
d’indiquer ici. 

ioul revient ilonc à indiquer pour chacun des modes de pro¬ 
jection décrits la conslruction des méridiens et des parallèles; 
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011 même Icmps, nous dirons quelles sont les déformations 
produites par chacun de cos systèmes et quels sont les avan¬ 
tages ou les désavantages qu’ils présentent. 

Ce que nous allons dire s’applique d’ailleurs aussi bien à la 
construction des cartes célestes ou des cartes relatives à un 
corps sphéri(jue quelconque. 

49. Projection orthographique. — Ce procédé est em¬ 
ployé quehpicfois pour la construction des mappemondes, et 
surtout pour celle des cartes de la lune, parce qu’il donne un 
dessin semblable à celui de la lune telle qu’elle se présente à 
nous. Il consiste à représenter chaque point de la surface de la 



terre supposée sphérique par sa projection orthogonale sur le 
plan d’un grand cercle. 

On choisit d’habitude pour plan de projection soit le plan 
de réquateur, soit le plan d’un méridien. 

1® Projectiori sur le plan de réquateur, — Si l’on veut 
construire la projection orthographique de l’hémisphère boréal, 
par exemple, sur le plan de l’équateur (fig, 45), on remarquera : 
1® ([ii’un méridien (luelconque PAP' se projette suivant le 
ravon TA; 2® que l’angle de deux méridiens est égal à celui de 
leurs projections; 3® qu’un parallèle quelconque B B' se projette 
suivant un cercle égal qui ale point T pour centre et dont 
le ravon est égal au cosinus de la latitude du parallèle donné, le 
rayon <ie la terre étant pris pour unité. 

Soit alor.s QQ' cercle de centre T qui leprésente réquateur 
sur la carte (fig. 4G), et supposons que TQ soit la projection du 
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niemier méiiilion. Pour construite Ja projection du méridien 
dont la longitude est L®, oti prendra sur le cercle QQ' à partir du 
pointQ, et dans lésons direct ou dans le sens rélrograile, suivant 
nue la longitude donnée est orientale on occidentale, uti arc QA 
(raniplitude IA, et le rayon TA sera la projection chercliée. 
Pour construire la projection du parallèle dont la latitinle 
est un prendra dans le sens qu’on vomira un arc Qlt d’am¬ 
plitude A® et l’on abaissera du point B la perpendiculaire BB, 
sur QQ'; le cercle B,B't, de centre Tet <ie rayon TB,, sera la pro¬ 
jection cbcrchée. 

Comme on le voit inimédiateinenl, les [tarties voisines du 
pôle sont représentées sur la carte sans grande altération (i) ; 
mais il n'en est pas de même des parties voisines de l’équalour 
qui sont très rétrécies dans le sens des rayons. D'une façon 
|H‘écise, un arc de ]>ai‘allèle se projette toujours en vraie gran¬ 
deur, tandis qu’un petit arc BB" de méridien, de latitude 
moyenne a, se projette suivant une ligne B,[î",, sensiblement 
égale à BB" sin a, puisque l’angle de la corde BB" avec QQ' 
est sensiblement égal à 90"— a. En un lieu donné de latitude a, 
la projection d’une petite distance d est donc comprise entre d 
et ^/ sin A, sa valeur variant suivant la direction : si a est voisin 
de 90", sin a est voisin de ruiiîté, cl les déformations restent 
petites; si a est voisin de 0", sin a dilfèro peu de zéro, et les 
altérations sont très grandes. 

On voit encore tout de suite, comme conséiinciice.de ce que. 
nous venons do <lire, qu’une petite siuTacc .s-, de latitude 
moyenne a, se projellc suivant une surface sensiblement égale 
à .s‘ sin A. 

2® Projection anr ht plan d'an méridien. — Si l’on veut 
construire la projection ortbograpliiqiie de riiémisplièi'e délor- 
miiié par le méridien POP'cl situé en avaiil du plan du tableau 
par exemple, sur le plan <le ce méridien (fig. 47), on remarquera : 
1® (|u’un parallèle quelconque AA' se projette suivaul la droite 
d’intersection de son plan avec le plan de projection; 2® qu’un 


1 Ici comme ilaus tous les eus Il est l>ii>n ententJu que nous ne parlons 

pas lies allérations subies par les !ifuries tracées sur la terre elle-même^ mais 
seulement des altérations que subissent les lignes tracées sur le globe terrestre 
coiiskiérablement réduit que Ton projette réeüemeiU. 
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méridien quelconque se projette suivant une demi-ellipse 
PRil*' ayant pour grand axe et poui' demi-petit axe la 
longueur TB, égale au cosinus de la longitude du méridien consi¬ 
déré par ra|»porl au méridien PQP', le rayon de la terre étant 
toujours pris pour unilé; celle longueur TB, sera |>orlée dans 
le sens ÏQ quand elle sera positive et en sens inverse dans le cas 
contraire. 

Soit alors PP' le cercle de centre T qui l'opiésenle sur la carte 
le méridien PQP' que nous prendrons pour premier méridien 
(fig. 48).Le diamètre QQ'perpendiculaire à PP'est la projection 



de. réquateur. Pour construire la projection du parallèle dont lu 
latitude est on prendra h partir de Q dans le sens QP on dans 
le sens QP', suivant que la laliliide donnée est boréale ou australe, 
un arc QA d’ampliludc X“; la corde AA' perpendiculaire à PP' 
sera la projection cherchée. Pour construire la projection du 
méridien dont la longitude est L", on prendra à partir de Q et 
dans le .sens qu’on voudra un arc QB d’ampli Inde L“ et l’on 
abaissera la perpendiculaire BB, sinA^tQ'. La demi-ellipse avant 
pour grand axe PP' et poiir (lemi-pelit axe TB, sera la projec¬ 
tion cherchée. 

Comme dans le cas précédent, les parties centrales de la carte 
sont seules une bonne représentation des parties correspon¬ 
dantes de la terre. 

50. Projection stéréographique. ■— Ce procédé,, souvent, 
employé pour la construction des majjpemondes, est surtout 
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iiitéressaiil au point de vue géométrique. Il consiste à repré¬ 
senter chaque point (le lasni'l'ace de la terre supposée sphérique 
par sa perspective sur le plan d’un grand cei'cle, l’œil étant 
supposé placé en run des pôles de ce 
grand cercle. 

Si, par exemple, SS' est le plan de 
projection (lig. 49), le point de vue est 
Tun des pôles O du grand cercle SS', 

(*t chaque point M de la surface de la 
terre est représenté par sa perspective 
M, sur le plan SS'. 

Les deux théorèmes suivants expi'i- 
ment les propriétés fondamentales do la projection stéréo- 
graphique. 

i" L(iprojection stèrèoffrapiiique cimserce les anfjhs. — Soit M 
un point de la sphère (fig. 50) ; si doux courbes tracées sur la 



FKi> 49. 



sphère se coupent on ce point, l’an glc de ces courbes est celui 
de leurs tangentes .MA etMlï. Solt]\I, la projection de M; l’angle 
dos projections des deux courbes en M, est égal fà l’angle de 
leurs tangentes ; ces langonles sont d'ailleurs les perspectives 
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(les tangentes MA et MD, c’est-à-dire les druites MiA et!M,B, en 
supposant les points A et Bconlciuis dans le plan de projection. 
-Nous allons faire voir que les angles AMD et AMjB sont égaux, 
e’esl-à-dirc que la projection sléréograpliiijuc conserve les 
angles. 

Soient (fig. 50) A' et D' les points on l(?s droites .MA et MD 
rencontrent le plan langent en O à la splière. ('c plan étant 



parallèle au plan de projection, l’angle AM,D es! égal à l’angle 
A'OD', et il suffit de faire voir l’égalité des angles A'OD' et AMD. 

Les droites A'M et A'O sont égales coin me tangentes issues 
du point A' à la splière; de même les droites D'M et B'O sont 
égales. Les deux triangles A'MB', A'ttB' sont donc égaux, 
comme ayant les côtés égaux chacun à chacun, et par suite, 
les angles en 0 et en M sont égaux, c. <]. L d. 

2“ La projection slêréo(fraphique d'an petit cercle, de la sphère 
est un cercle doitt le centre est la perspective du sommet du cône 
circonscrit à la sphère suivant le cercle donné. — Soit MM' le 
petit cercle à représenter et A le sommet du cône circonscrit à 
la sphère .suivant ce petit cercle (fig. 51). Si A, est la perspec¬ 
tive de A et M, la projection d’un point quelcnmiuc M du petit 
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cercle MM', il faut dénioiilrer que ladislaiice AiM, csl constanle. 
Considérons le plan mené par A parallèlement au plan de 
projection, cl soit le point où la droite OM coupe ce plan ; 
les triangles DAiMi, OAM, étant serahlaldes, et leur rapport de 


similitude 


OA, 

TTv 


étant constant, il suffit de démontrer que la 


distance AM^ est constante. Soit m le point on la droite AM 
coupe le plan tangent en O à la splièro; les triangles OM«#, 
AMMj sont semblables; de plus les ilroitos mM et wO sont 
égaies comme tangentes à la sphère issues d’un même point. 
Il en est par suite de même des droites M^A et AM ; mais A.M 
conserve une longueur constante Iorsi[ue M varie; il en est 
donc de même de M^A, c. q. f, d. 

51. Projection stéréographique sur le plan de l’équa¬ 
teur, — Si l’on veut construire la projection stéréographique 
de riiémisphère boréal, par exemple, sur le plan de l’éqiiatenr 
OQ'(lîg. 52), on remarquera: 1“ qu’un méridien quelconque 




Fig. 52. 


l'' ï<«* 5“T» 


PAP' SC projette suivant le [■ayon TA ; 2“ ([ue l’angle de doux 
méridiens est égal à celui de leurs projections; 3* qu’un pai'al- 
lèle quelconiiue IIB' se projette suivant uii cercle lijïT, de centriî 
l, dont le rayon est immédiaternenl fourni par une proportion. 
Soit alors QQ' le cercle de cenli*e 'V qui représonle l’équateur 
sur la carte (fig. 53), et sup[iosons que 'l'Q soit la projection du 
premier méridien. Pour construire la projection du méridien 
dont la longitude est L“, on jtrendra sur le cercle QQ' à partir 
du point Q, et dans le sens direct ou dans le sons rétrograde, 
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sulvaiil que la luiig-itude donnée est orienlale ou oecidentale, 
un ave iJA d’ampliliide p, et le rayon TA sera la projection 
cliercliée. l*oin' conslruire la projection du parallèle dont la 
latitude est >", on jn-ciidi a dans le sens qu’on voudra un arc QB 
d’amplilude a®, cl Toji joindra le point II au jioint S, milieu de 
celui (les deux arcs qui ne contient pas B; si B, est le point 
de rencontre de SB avec te cercle de centre T et de rayon 
TB| sera la projection cliercliée. 

La projection stéréügra|ihique n’altérant pas les angles, il en 
résulte que les figures très petites tracées sur la sphère terrestre 
se projettciil suivant des figures sonildables, parce qu’elles sont 
assimilables à dos figures planes. Aux environs d'un point 
donné B, do latitude a, l’altération dos longueurs est doue 
toujours la même : il est facile de voir sur la figure 52 qu'une 
petite longueur f/ a pour projection une longueur sensiblement 

égale à ^ Il y • rapport d’une petite longueur à sa pro¬ 
jection varie donc d’une façon continue de 2 à 1, quand on va 
du pôle à l’éipiateur. 

Comme conséquence, le l'apport d'une petite surface à sa 
ju'ojoction varie de 4 ii 1, (juaiid on va du pôle à l'équateur. 

Les avîuilagos de la projection stéréograpliique sur- la pro- 
jeclion orlbograpbique sont évidents. 

52. Projection stéréographique sur le plan d’un 
méridien. —Si l’on veut conslruire la projeclioii sléréogra- 
phiquedü l’iiémisplière déterminé par le méridien PQB' et situé 
en avant du plan du tableau, par exemple, sur ce méridien 
(fig. 54), on remarquera : 1* qu’un méridien quelconque l’AP' 
SC projette suivant un arc de cercle PAiP' faisant avec le demi- 
cercle INjB' un angle égal à la longitude du méridien considéré 
par rapport au méridien BQP';2®qu’un parallèle quelconque 
BIT so jirojeltera suivant un arc de cercle BCB' ayant pour 
centre le point S où les tangentes eu B et B' au cercle PQB'Q' 
|•ellcontl'Ollt tu droite 

Soit alors 1*1*' le cercle de centre T qui reju’ésoule sur la carte 
le méridien l*Ql*' que nous prendrons comme premier méridien 
(fig. 55). Le diamètre perpendiculaire à 1*1*' est la prctjectioii 
de l’équaleur. Pour conslruire la projection du méridien dont 
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la longitude est L", on prendra à partir de P' et dans le sens 
P'Q' un arc PM) il’amplilude 2L” ; la droite PI) coupe QQ' eu E ; 
l’arc de cercle 1*A,P' centre E sera la projection cherchée, 
car il fait avec le demi-cercle PQP^ un angle de L“. Pour 


construire la projection du parallèle dont la latitude est X®, on 
prendra à partir de Q, dans le sens QP ou dans le sens QP', 
suivant que la latitude donnée est 
boréale ou australe, un arc tjB, 
d’amplitude X"; la tangente en lî 
rencontre PP' on S, et l’arc de 
cercle BEB' de centre S sera la 
projection cherciiée. 

Comme dans le cas (>récédenl, 
le rapport d’une petite longiieiu’ à 
sa projection varie d’une façon 
continue de 2 à 1, quand on va du 
centre de la carte vers les bords. 

53. Projection stéréogra- 
phique sur l’horizon. — Sup¬ 
posons un lieu terrestre quel¬ 
conque M (tig. 56) et projetons rbémispbère qui contient ce 
lieu sur le plan IIIP du grand cercle parallèle à riiorizon 
de ce lieu. Le point de vue est le point O diamétralement 
opposé à .AI. On tracera d’abord un cercle IIIP (fig. 57) égal 
au cercle PP', et le diamètre IIIP de ce cercle sera la projection 


Klü. 56. 
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Li , £ I 
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du méridien de M ; la projection du lieu M lui-nièmc sera en 
Ml, centre de ce cercle. 

Menons les lig'iies t)l* et 01*'qui coupent INI' dans la première 
figure en 1*, et I*',; en reportant sur la seconde figure les lon¬ 
gueurs IIP, et III*',, on aura les projections P, et P', des deux 
pôles. 

Pour construire la projeclion du méridien de longitude L“, 
le méridien de ^1 étant considéré comme le premier méridien, 

on mènera par P, une 

^ . A 

droite faisant avec P,P', 
un angle égal àîX)® — L”, 
dans un sens ou dans 
l’autre suivant que la 
longilude donnée est 
orientale on occidentale, 
et du point K où cette 
- K-- droite coupe la perpen¬ 
diculaire KK', élevée sur 
le milieu de l*,!*',, comme 
contre, on décrira un arc 
de ceicle A,A', passant 
par P, et P', ; ce sera la 
projection clierchée. 

Pour construire la 
projection d’un parallèle quelconque BB' de latitude a® repré¬ 
senté sur la première ligure, on mènera les droites Olî, ÜB' qui 
coupent IIIP en B, et B',, et l’on reportera sur la seconde figure 
les longueurs IIB,, IIB',; le cercle décrit sur B|B'i comme 
diamètre sera la projeclion cherchée. 

Les deux faisceaux de cercles qui représentent les projections 
des méridiens et des parallèles sont composés de cercles ortho¬ 
gonaux. 

Ou peut encore faire les mêmes remarques que dans les cas 
précédents sur l’altération des longueurs. 

54. Cartes marines. — Les navigateurs ont fliatiituile «le suivre dans 
leur marrhe pour aller d’un point à un autre, non pas l’arc de grand cercle 
qui joint ces deux points et qui serait le ctieinio le plus court, mais une 
courbe passant par ces deux points, et qui coupe tous les méridiens qu’elle 
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rencontre sous un même angle : cette coni-be est appelée lowodi'omie. Les 
navigateurs suivent la loxodromie, parce qu’il leur est facile, à l'aide de la 
boussole, de maintenir constamment le navire dans le même riimi de vent, 
c’est-à-dire dans la même direction par rappoi t au méridien, 

Ann de pouvoir facilement reconnaître la route à suivre entre deux points 
donnés et déterminer le rumb de vent de ta loxodi-oniie correspondante, 
on se sert de cartes, dites caries imirines, construites dans un système de 
projection particulier, qui fait correspondre aux loxodromies des lignes 
droites. Ce mode de pro¬ 
jection est dû à Mercator. ° 

Voici en quoi il consiste. 

Les méridiens sont repré¬ 
sentés par des <lroîtes pa¬ 
rallèles ; si 00' représente 
le premier méridien, la 
droite AA'qiii représente le 
méridien de longitude L° 
sera distante de Ûü'd'uiio 
longiienrégale à /il., A étant 

une longueur arbitraire c* ;a' 

(fig-5S). F,o. 

Les parallèles sont repré¬ 
sentés par des droites parallèles entre elles et perpendiculaires aux droites 
qui représenlenl les méridiens. Si QQ' est la droite qui représente l’équa¬ 
teur, la droite fllt' qui représente le parallèle de latitude sera distante 

de QQ' d’nne longueur égale à A' îog Ig ^45" -1- A' éUiul une longueur liée 

à k par uiie relation qu’il est inutile d’indiquer ici. 

Comme !a projection sLércographique, la pr ojection de Mercator conserve 
les angles; mais elle altère considérablemeut les longueitrs dès que l'on 
s’écarte de l’équateur. Si Ton suppose qu’une petite longueur d se pr ojeltr^ 

en vraie gi'andeiir à réqualenr, à la lalitirde X, sa ])rojectioi] sera ^ • 


55. Carte de France. — Pour construire la carte rriiii 
pays (le méiliocrc étendue, ou emploie divers modes de pro¬ 
jection présentant certains avantages les uns par rapport aux 
autr'cs. Nous nous contenterons d’exposer brièvement celui (|ui 
a été adopté par le Dépôt de la guerre pour coiislruire la carte 
de France, dite Carte de l’état-major. 

Soient PlIP', A.\IA' le méridien moyen et le parallèle moyen 
lie la contrée à re|)résenlerj et soit S le point oii la tangente en 
M au méridien moyen rencontre l’axe terrestre PP' (fig, 59). Le 
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méridien moyen est représenté sur la carte jiar une droite SiM, 
(fig. 60); le parallèle moyen par un arc de cercle A,A^, décrit 
avec SM comme rayon do Si comme centre. Un autre parallèle 
quelconque BIU qui coupe en A le méridien moyen est représenté 
par un arc de cercle B|I3', ayant S, pour centre et passant eu un 
point A, do la droite SiM, tel que la longueur MjA, soit égale ît 
celle de l’arc de méridien 

Un méridien quelconque qui coupe les parallèles AA', BB', 
U(.y, ... en A", B", G", ... est représenté par une courbe obtenue 


S '' 

f I 

' * 

t * 

* I 

* * 


t I 



de la façon suivante : prenons sur les arcs de cercle A,A',, B,B',, 
G,C',Ules longueurs M,A",, NiB",, Q,G", ... res|)eclivement égales 
aux longueurs des arcs de parallèles MA", AB", QC", ... ; 
les points ’A"i, B",, G"i, ... apjiartiennent à la projection 


cherchée. 

Les angles et les longueurs sont consei‘vés sur le méi idicn et 
le parallèle moyens* dans les autres parties de la carte, ils 
subissent «les altérations qui restent toujours très faibles. 

Les aires sont conservées par ce mode de projection dans 
toute retendue «le la carte, et c’est là sa propriété la plus 
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imporlanle ; en efTel, leis parallèles et les méridiens siiccessil's 
découpent la contrée on trapèzes très petits tels ([iio 
qui sont représentés par des trapèzes tels que A"iC",A'",C'"j. 
Mais les bases A" A'" et A "A"', sont égales ; il en est do même 
des bases (.'/'(T' et ainsi que (les liauteurs respecli- 

venient égales à MQ et MjQj ; les aires de deux trapèzes 
correspondants sont donc égales, et cela dans toute l’étendue de 
la carte. 

















LIVRE III 


Le Soleil. 


CIIAPITUK PREMIEH 

MOUVEMENT APPARENT OU SOLEIL SUR LA SPHÈRE CÉLESTE 


56. Le soleil n’est pas fixe sur la sphère céleste. — 
IS'ou.s avons vu au livre I que le niouvenienl des étoiles par 
rapport à la leire était un raouveiiicnt d’ensemble du à la 
rotation de la sphère céleste autour de sou axe. Le mouvement 
des autres astres que nous avons à étudier n'est pas aussi 
simple : nous nous occuperons d’abord du Roleil. Le soleil parti¬ 
cipe au mouvement diurne ; car, comme les étoiles, il l*aris, par 
exemple, il se lève chaque jour du coté de l’orient, s'élève à une 
certaine hauteur au-dessus de l'hoidzon, puis se couclie du côté 
de Toccident; mais les observations les jilus sini|)les sufiisenl 
])our montrer que le soleil no reste pas fixe sur la sphère céleste, 
c’est-à-dire fixe par rapport aux étoiles. En elï'et, contrairement 
aux étoiles, le soleil ne se lève pas et ne so couche pas tous les 
jours au môme point de l’iiorlzon, et il ne s’élève pas non plus à 
une liautonr maxinia constante au-dessus de l'horizon ; il n'a 


donc pas. comme les étoiles, une déclinaison constante,ce qu’on 
exprime en disant ([u’il a un mouvement propre en déclinaison. 

Si l’on observe encore les constellations qui se lèvent ou se 
couebent peii de temps avant le lover ou après le coucher du 
soleil, on constate (jiic ces constellallons ne sont pas toujours 
les mêmes; <laiis le courant d’une année, par exemple, à partir 
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(le la fin du mois de mai, on verra succossivemenl le lever du 
soleil suivre de pou de temps le lever du Bélier, du Taureau, des 
(iémeaux, du Cancer, du Lion, de la Vierge, de la Balance, du 
Scorpion, du Sagittaire, du Capricorne, du Verseau et dos 
Poissons; puis, les mêmes pliénomènes se reproduisent (lans le 
même ordre les années suivantes. Comme les ascensions droites 
de ces conslcllalions vont conslaminont en aiignientanl, il en 
résulte que le soleil a un mouvement propre en ascension 
droite, dans le sens des ascensions droites croissantes, c’est-à- 
dire dans le sens direct, inverse de celui du mouvement diurne, 
de rouest à Test. Enfin, on peul aisément conslalor à chaque 
instant le mouvement propre du soleil sur la s|d»ère céleste de la 
façon suivante : supposons que l’on dirige sur le soleil la lunette 
(run équatorial entraîné parmi mouvement d’horlogerie suivant 
les loisilu mouvement diurne; si le soleil était fixe sur la sphère 
céleste, il apparaîtrait fixe dans le champ de la lunette; au 
contraire, on voit Tiinagc du soleil se déplacer lentement dans 
le champ de l’instrument. 

En résumé, concluons de ces premières observations si 
simples que le soleil a un mouvement propre et qu’il fait le tour 
de la sphère céleste en un an à peu près ; sa route est déterminée 
par les douze conslellatituis ({ue nous avons nommées [dus 
haut. 

En même temps qu’il a ce mouvement pro[)re sur la sphère 
céleste, il est entraîné parcelle-ci, c’est-à-dire qu’il participe au 
mouvement diurne, et ce dernier mouvement est la cause des 
jours et des nuits, tandis que le premier, comme nous le verrons 
plus loin, est la cause des saisons et de rinégalilé des jours et 
des nuits aux différentes époques de l’année. 

Il est d’ailleurs facile do comprendre que, [)üiir un observa¬ 
teur inallcntîf, le soleil semble se comporter comme les étoiles, 
et obéir simplemenf aux lois du mouvement diurne ; son iiiouve- 
menl propre est en effet très lent par rap|)orL à ce dernier 
mouvement, de sorte que, durant un court espace de temps, le 
soleil paraît immobile sur la sphère céleste. 

ST. Observations du soleil.— Pour étudier avec précision 
le mouvement du soleil, il est tout d’abord nécessaire de savoir 
observer le .soleil. SI l’on regarde le soleil dans une luneUe dont 
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rociilairo ost lecoiivcrt <riiti verre trf's foncé afin (l’adoucir 
l’éciat et la chaleur des rayons, ou le voit comme un disque 
parfaitement rond, d’un diamètre sensible. Pour s’assurer que 
l’image du soleil est exaclenuml circulaire, on peut procéder de 
la façon suivante : snpposcms le réticule de la lunette muni de 
deux fils parallèles, run lixe et l’autre mobile, mu pai- une vis 
inicrométrirjue. Si l’on amène l’imag’e du soleil tangente au fil 
fixe, puis que l’on fasse mouvoii” le fil mobile de façon à l’amener 
au.ssi tangontiellemenl à l'image, mais du côté ojqiosé, la dis¬ 
tance des deux fils, fournie |»ar une lecture du tambour de la 
vis, sera le diamètre de l’image dans le sens perpendiculaire au 
fil; si l’on répète celle mesure après avoir fait tourner l’oculaire 
de façon à donner aux fils une direction qnolcon(]ue ditrérciite 
de la première, on trouve toujours la même valeur pour le dia¬ 
mètre de l’image, de sorte que celle-ci est parfaitement circulaire. 

Pour [louvoir rendre les observations comparables, on déter¬ 
mine toujours les coordonnées du centre du soleil. Supposons, 
par exemple, <jue l’on veuille déterminer l’heure du passage au 
méridien du centre du soleil : ou observe à la lunette méri¬ 
dienne les heures des passages des deux bords verticaux de 
l’image, et il est clair que la moj’cnnc arilbniétique des temps 
observés est l’heure du passage au méridien du centre du soleil. 
Si r<d)servation a été faite avec une pendule sidérale bien 
réglée, le temjis obsoi’vé est l’ascension droite du centre du soleil 
au moment de son passage an méridien ou encore au moment 
de rohservalion. 

Si de même on fdiserve an cercle méridien on au cercle mural 
les déclinaisons des deux bord.s horizontaux du soleil, corrigées 
bien entendu de la réfraction, la demi-somme de ces doux 
déclinaisons sera la déclinaison du centre du soleil au moment 
(le l’observation. Plus généralemeiit, on pourra obsei ver à un 
instant quclc()n<[ne .soit la déclinaison et l’angle horaire du 
centre du soleil avec un équatorial, soit la fiauleur et razimul 
de ce centre avec un théodolite, et en déduire, connaissant 
t’iieure .sidérale de robservation, rasconsion droite et la décli¬ 
naison du centre du .soleil à cet instant ; il suffira de prendre des 
précautions analogues à celles que nous venons d’indiquer 
relativement h remploi de rinstrunient méridien. 
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58. Écliptique. Équinoxesl Solstices. Tropiques. 
Cercles polaires. Saisons. — Inuiginoiis 4 ]ue Ton ait déter¬ 
miné à divers instants aussi rapprochés qu’on voudra, et 
pendant une période de temps aussi longue qu’on voudra, 
rascension droite et la déclinaison du centre du soleil. Si l’on 
reporte les positions successives ainsi observées sur un globe, 
ou plutôt si l’on SC sort des moyens inliniment plus parfaits que 
le calcul met à notre disposition, on arrive à ce résultat que ; 

Le soleil décrit^ dans son monvement apparent sur la sphère 
céleste^ an (jrand cercle incliné sar l'équateur ’ ce nmueemcnl, 
sensiblement mais non. riqoureme- ^ 

ment uniforme^ se fait dans le sens 
direct. 

Le grand cercle décrit par le soleil 
a reçu le nom iV écliptique \ le plan 
de l’écliptiquc coupe le plan de 
réquateur QQ' {fig. tîl) suivant une 
ligne yy' qui est la liqne des équi¬ 
noxes : les points y et oux-mèmos 



-JQ 


Fig. üL 


sont les équinoxes. Le mouvcincnl 
du solcil.s’clîectuodaiis le sens direct 
indiqué sur la figure jtai' nue llëclie; 

1 (* point Y où le soleil rcnconlre réquateur en j)assant do l’hémis- 
plièro austral dans l’hémisphère boréal est Yéquinoxe du prin¬ 
temps ou point vernal : c’est ce point que l’on adopte comme 
origine dos ascensions droites; c’est par suite l’angle horaire 
de CO jjoint qui mesure le temps sidéral. Le point y^ où le soleil 
reiiconlre ré<[uateur en passant de l’hémisphère boréal dans 
riiémisplière austral est Y équinoxe d'automne. 

Le diamètre 77 ' de l’écliplûjue perpendiculaire à yy^gsI la Hqne 
des .solstices; le point c, situé dams riiéniisphèrc lioréal, est le 
solstice d'été; le point cf'situé dans rhémisplière ausli'at, est le 
solstice d'hiver. 

L’auglc du plan de l’écliptique avec le |>lan do !’é([ualeur est 
Y obliquité de l'écliptique ; sa valeur, qui peut se déduire du calcul 
indiqué précédemment, est de 23“27'environ. 

Les/jd/c.s' de l’écliptique sont les extrémités du diamètre IhL' 
pciqKMidicuUurc au plan (le l’écliptique. 1 *, est le pùle boréal 
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1 *', le pôle austral. Si 1* et P'soiil les pèles ]>oréal et austral de 
réqualeur, les arcs Pi*, et P'I*', soûl inesurés précisément par 
roldiquilé de réclipti([ue. 

Les petits cercles de la sphère céleste dont les plans sont 
parallèles à celui de réqualeur et passent jtar les solstices 5 et 7 ' 
i‘e(*oivent les noms de tropiffue du Cfincpi' cl (ropupfc du Cupri- 
curne\ le [ucmier est daiis l’hémisphère horéal, le second dans 
riiémisphère austral. 

Les petits cercles dont les plans sont parallèles à celui de 
réqualeur et qui passent pai- les pèles Pj et P', de l’écliptique 
sont le ccrc/c polaire arctuiuo ou boréal et le cercle polaire 
antarctifjue ou austral. 

Les cènes qui ont pour sommet le centre de la terre supposé 
en coïncidence avec le ccjitre de la sphère céleste, et pour bases 
les tropiques et les cercles polaires, déterminent sur la terre 
des parallèles qui, portent les mêmes noms; la latitude géogra- 
p]ii(|ue d’un tropique est égale en valeur absolue à l'obliquité de 
l’écliplMiue; la latitude d’un cercle polaire est égale en valeur 
absolue au complément de cette ohiiciuité. Les tropiques et les 
cercles polaii'es partagent la terre eu cinq zones qui, en parlant 
du pèle nord, sont : la zone (jlaciale arctique., la zone tempérée 
boréale^ la zone torride, la zone tempérée australe, la zone 
fjlac kde an larctiq ne. 

Le temps que met le soleil, partant de ré<juinoxe du printemps 
pour y revenir, dilîère peu, comme nous l’avons déjà dit, tie 
rannée civile.; nous en parlerons (»lus loin. 

Le mouvement du soleil se faisant dans le sens direct, le soleil 
partant ilu point y passe ensuite successivement [uir les points 7, 
y' cl 7 '. Les temps qu’il met à parcourir les quatre arcs qz, t*/', 
vVjî'y *>0111 les saisons-, les saisons qui correspondent resjiective- 
meul à ces quatre arcs sont \e printemps, Vété, l'automne, l’///rcr. 

Les saisons ii’oiil pas des durées égales, car, comme nous 
l’avons déjà dit, le mouvement angulaire du soleil dans l’éclip¬ 
tique n’est pas rigoiireusenieiit uniforme. 

59. Coordonnées écliptiques. Longitude et latitude. — 
Au lieu de définir la position d’un astre A sur la sphère céleste 
par sou ascension droite et sa déclinaison, on peut encore le 
faire à l’aide de deux nouvelles coordonnées en •prenant pour 
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gratul cercle l’uiulameiilal réclijilique EF7 et pour jtûle principal 
le j)ù!o bordai l'i ^le l’ccliplique (fig'. b2). Si lo iloini-graïul cercle 
rencontre l’écliptique on A', l’arc vA' compté dans le sens 
direct à partir de l’équino-’cc du p 

printemps, de 0" à est la ion- 
tjüude de A; l’arc A'A compté de 
O" à -j-l.tO'* ou de O" à — 90*, suivant 
le cas, est Va latitude do A. 

Ces coordonnées célestes ne 
doiveni pas être confondues avec 
tes coordonnées géograpliiqucs de 
mêmes noms. 

La longitude et la latitude d’un 
astre ne s’observent pas directement, 
mais on peut les calculer connaissant l’ascension droite et la 
déclinaison, et inversement; pour faire ce calcul, il faut encore 
connaître l’obliquité de l'écUptique, 

60. Mouvement du soleil en longitude, en ascension 
droite et en déclinaison. — La latitude du soleil est loujoui’s 
nulle. Sa longitude, (|ue l’on peut calculer comme nous venons 
du le dire, après cba<|ne observation, va constamment en crois¬ 
sant d’une façon sensiblement uiiifoimic ; il en est do même de 
son ascension droite; nous étudierons avec plus de détails les 
variations de ces deux quantités dans les chapitres suivants. 

Le printemps commence chaque année vers le 20 mar.s ; 
pendant toute sa durée, la déclinaison du soleil e.st boréale ; 
elle croit d’aljord rapidement pour devenir niaxima au 
moment où le prinlemp.s finit et l'été commence, c’est-à-dire 
vers le 21 juin: 1*7 étant en otTet la plus courte distance s[)héi'iqiie 
du pôle nord P à l’éclipliqnc (fig. 61), l’arc 7Q est la plus grande 
déclinaison possible d’im point situé sur l’écliptiijue. La décli¬ 
naison passant alors par un maximum varie très lentement, de 
sorte ([uo, pendant plusieurs jours eonséculifs, le soleil, ayant 
une déclinaison sensiblement consLaiito, s’élève à la même 
hauteur au-dessus de riiorixon; de la vient le nom de solstice 
donné à ce moment [sol stai). 

Pendant l’été, qui se termine vei’s le 22 septembre, la décli¬ 
naison du soleil est toujours boréale, mais va en diminuant 
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constanimoiit ol s’annule au moment de l’équinoxe d'automne. 
Pendant raulomne, la déclinaison du soleil est australe, et 
augmente constamment en valeur absolue; elle atteint son 
maximum au moment du solstice d'hiver qui ari'ive vers le 
21 décembre. Enfin, pendaïd l’iiiver, la déclinaîsoii du soleil est 
toujours australe et diminue ou valeur absolue jusqu’à ce qu’elle 
s’annule au momenl de l’équiiioxe du printemps. Pour donner 
une idée exacte de la rapidité avec laquelle varie la déclitiaison 
du soleil, disons (|U(i celle variation est par jour de 24' au 
20 mars, de 20' au 20 aviâl, de 12' au 20 mai, de 6' au 5 juin et 
de 2'seulemeiil au 15 juin. Li‘s mêmes phénomènes se repro- 
duisenl pendant les aufj'cs saisons dans le même ordi‘e ou en 
ordre inverse, à des époques également éloignées de l’éijiiinoxe 
qui commence ou qui termine cette saison. 

Ajoutons que, pendant un temps assez court, un jour par 
exemple, le mouvement tlu soleil en longitude, en ascension 
droite et en déclinaison peut èli'o considéré sans erreur sensible 
comme uniforme, siirlouL aux environs des équinoxes. 

61. Détermination de l’écliptique. — Les éléments de 
récli|)lique, c'est-à-dirc son obli(|uilé et la position du point 
vernal sur réqualeur, peuvent èli‘e déterminés avec précision 
[tar les calculs que nous avons d(qà indiqués. II est important 
de savoir faire celle détermination par des observations simples 
el directes que nous allons décrire maintenant. 

1® !)(Hci'minafion de roUifjuilé df tfii'liptiqne. •— D'a[)rès ce 
que nous avons dit au numéro |)récédeiit, an solstice d’été par 
exemple, la déclinaison du soleil est maxima et varie très lente¬ 
ment, de sorte qu’il est facile de déterminer son maximum par 
une observation continue; mars on voit tout de suite que la 
valeur de ce maximum est [irécisément égale à robliquilé de 
l’écliptique : pour déterminer celle-ci, il suffira donc d'observer 
la déclinaison maxima du soleil au moment du solstice d'été. 

2" Délermination de la position du pfoint venml, — Lomme 
le point vcnial est l’origine des ascensions droites, ce n’est 
qu’api'ès avoir déterminé son ascension droite provisoire, par 
rapport à une origine arbitrairement clioisie, ([ue l’on peut 
ensuite le prendre pour oi'igîiie définitive. Observons le soleil à 
deux époques assez rapprochées, el supposons la première 
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déclinaison observée négative, la seconde positive : les deux 
époques d’observation comprennent par conséquent l’équinoxe 
du priiitcmps. Soient S et S' tes deux positions observées du 
soleil (fig. 63), a et x, 5 et les ascensions droites et les déclinai¬ 
sons correspondantes ; pciulant 
l’intervalle de temps considéré, 
on peut considérer rascension 
droite et la déclinaison du soleil 
comme variant d’une façon 
iinifornic; par suite, si l’on 
mène des points S et S' des 
arcs de grand cercle SSj, S'S'i 
perpendiculaires sur réquatcur QQ', 



petits triangles 
sphériques SyS,, S'-fS'i peuvent être considérés comme recti¬ 
lignes et ayant les côtés proportionnels, (hi a donc 

ïS, SS, 


r 




si A est l’ascensioii droite du point y, cotte proportion peut 


s’écrii’e 


et l’on en tire 


A 


O 


Sf: 


) 


0^ 


4 


Cette formule détermine rascension ilroite du point y par 
rapport à l’origine provisoirement a<Ioptée. 

On peut de môme calculer l’époque T de l’éipunoxe; si l et t’ 
sont les époques des doux observations, on a encore la proportion 


rii 


•s. 

0 


t! 


11 


û 


<rüù l’on tire 


I 






>J 


X 

0 
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On peut faire lo niènio calcul au niomonl de Téquinoxe 
d’auloninc, et Ton vérilie ainsi par roxpérionce fjiio ce point est 
diamétralomeiit ojiposé au point voriial. 

Application. — Le mai's 1805, à midi moyen (nous verrons 
plus loin la définition précise du temps moyen qui ne ditîère pas 
<lu temps civil), on a 

a = 2 :i" 58"' 38 *, :i, 5 = — (r 8'5-i", 

et le 21 mars à midi moven, on a 

É-‘ 

a' = ( )" 2'" 10*, 8 , 5' — +1 r t4'5( f. 

On en déduit, en augmentant a' de 24 licuros, 


A — 23" 58"' 38’, 3 -f- .7 


8 ' 52" 




X 3’"38’, 5=24" 0'’Mf 


Kii |)renaul le midi moyen du 2 (l mars pour 
et le jour moyen poui* unité, on a encore 

8 ' 52" 


gme 



T 


23'42" 


(P. 371 =8"58"'. 


De même, le 22 se[)teinljrc 1895 à midi moyen, ou a 

a — 11 " 570% 3, 5 = -f {r 18' 50", 
cl le 23 septembre à midi moyen. 


«■42% O, 5' 


0'’4'34" 


On en dé<luit 12"0'"0* pour rasceiision droite de réquinoxe 
d’automne; l'époque de cet é({uinoxe est le 23 septembre à 
7" lO™ du matin. 

62. Zodiaque. Constellations zodiacales. — Les anciens 
ont donné le nom do zodiapne à une zone dont les bases, paral¬ 
lèles au plan de récliplique, ont des latitudes de-j- 8 ° et ■— 8 ®. 
Cette zone était partagée en douze parties égales par douze arc.s 
de grand cercle pciqjondiciilaires h l’écliptique, te premier d’entre 
eux passant par le point vernal : cbacune de ces parties était un 
sipne du zodunjnc. On voit que le soleil jiarcourt successivement 
les douze signes du zodiaque à. partirdc l’équinoxe du printemps: 
le temps qu’il met à parcourir cliacuu d’eux est voisin d’un mois. 
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Les signes du zodiaque ont reçu des anciens les noms des 
coMStellalioiis qui s’y trouvaient renl'ermées, et (|ui sont les 
coniilellatiom zodiocaleft^ savoir : le le Tatd'eay^ les 

G(hneim.r, le Cancer, le Lion, la Viertfc, \q. BaJanCf^, \e Scorpion, 
le Saf/ittaire, le Capricooie, le Vrrseaif et les Poissons. Il est 
facile tie retenir ces noms dans leur ordre, en apprenanl les deux 
vers suivants : 


Sunt : Aries, Taurus, (>eniiiii, Cancer, l-eo, Virgo, 
I.ibraiitie, Scofpîus, Arcilencns, Caper, AtnpLorn, Pisces. 


Le soleil traverse j>ar suite dans son mouvement ces douze 
constellations, et du temps des anciens son passag'c à travers 
ces constellations coïncidait avec son passage à travers les 
signes de même nom. Il n’en est plus de même maintenant : la 
cause en est un phénomène <jne nous étudierons plus loin sous 
le nom de précession des équinoxes : nous verrons qu’au 
moment de l’équinoxe du prinlemjts, c’est-à-<lii’e quand le soleil 
entre dans le v^y/uciln lîélioi*, il est encore dans la consleUation 
dos Pois.sons. La coïncidence entre les signes du zodiaque et le.s 
constellations de mêmes noms n’existe donc plus. 


CHAPITRE II 

MOUVEMENT ELLIPTIQUE DU SOLEIL 


63. Marche à suivre pour déterminer l’orbite du 
soleil. — Ce que nous avons dit dans le chapitre précédent 
prouve simplement que le soleil se meut sur une orlnte située 
loul ciilièro dans un plan, et que ce plan contient lui-même la 
terre : en outre, nous avons appris à déterminer la position de 
ce |tlan, qui est celui de l’écliptique. 

Pour déterminer la nature de la courbe décrite par le soleil 
dans le plan île l’écliptiqne et la loi suivant hujuelle il décrit 
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celle courbe, ou peut procéder de la façon suivanlc. Après 
cliaqiie observation du soleil, ou peul, comme nous l’avons déjà 
(lit. calculer sa lougitiide, c’esl-à-dire l’ang'lo yOS que fait la 
droite OS qui va de l’observaleur au soleil avec la ligue */Oy des 

é(|uinoxcs (fig. 04). Oti peut aussi 
calculer, comme nous allons le 
dire plus loin, la longueur du 
rayon vecteur OS. Si donc ou fait 
dans raunéc des observations 
répétées du soleil, on connaîtra 
autant de points S,S',... de la 
courbe inconnue qu’il décrit, cl 
connaissant ces points, on pourra 
(léterniiner celle courbe avec pré¬ 
cision ; si en outre on connait les 
époques des observations, on pourra déleruiiner aussi la loi 
suivant laquelle le soleil déciil son orbite. 

64, Diamètre apparent du soleil. — l*our calculer la 
distance dn soleil à la terre au moment de cbaqiic observation, 

^ on me.sui'c son dlaoiètrc appa- 

c’est-à-dire l’angle sous 
lequel on le voit. 

TjC soleil est une .spbère S 
(fig. G5) : coupons celte sphère par 
un plan passant par son centre et par le point O d’où on l’ob¬ 
serve, cl menons les tangentes ÜA,OIi au cercle d’intersection ; 
l’angle A(.)lt est l’angle sous lequel on voit le soleil du point O, 
c’est-à-dii‘c le diamètre apparent du soleil. 

Le diamètre apparent du soleil, (m pins généralenienl d’un 
astre quelconque dont l’image est circulaii’o, se mesure facile- 
nient : il est éviflomment égal à la différence dos liauleurs des 
deux bords horizontaux ou des déclinaisons des deux bord.s 
parallèles à l’éqnaleiir. Toule observation tlo hauteur ou de 
déclinaison du soleil, faite comme nous l'avons déjà dit, fournira 
donc en même temps le diamètre appai’enl de soleil. 

65. Évaluation de la distance du soleil à la terre. — 
Si U est le rayon du soleil, ou plus géuéi'alomcnl de l’astre 
observé, d la distance de sou centre au point d’observation U, 
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c son diamètre apparent, le triangle OSA rectangle en A donne 
la relation 

Il =r d sin 


ce fjui nous montre que ia distance du soleil est inversetnenl 
pyoportionnelle au sinus de son demi-diamètre apparent. 


(’-omnieoest petit, environ un demi-degré, on peut sans erreur 

a 2 

sensible confondre sin ^ avec^ exprimé en parties du rayon, 


et écrire 



c'esUà-dire que la distance du soleil à la terre est inversement 
proportionnelle à son diamètre apparent. 

Cette proposition nous permet de calculer la distance du 
soleil à la terre à chaque instant ; on a on effet ; 



Il est vrai <{iie nous ne connaissons pas 11 ; mais il faut remar¬ 
quer que nous n’avons pas liesoiii de connaître celte quantité 
pour elfectuer les opérations indiquées au n** G3 : en lui 
donnant une valeur arbitraire, on obtieinlra une courbe homo- 
Ihéliqne à celle qui est véritablement décrite par le soleil, le 
centre d’bomolliétie étant le point Ü (lig. 04), et en outre la loi 
du mouvement du soleil sur son orbite ne sera pas changée. 

En réalité, ce ne sont pas les distances mêmes du soleil la 
terre qui nous sont nécessaires, mais des quantités proportion¬ 
nelles à cos distances: le théorème précédent nous fournit ces 
quantités à chaque instant par la mesure tlu diamètre apparent 


du soleil. 

66. Le soleil décrit une ellipse dont la terre occupe 
un des foyers. — Si le dîamôiro a|>parcnl du soleil était 
coiislaiil, Torbito du soleil serait un cercle ayant pour centre la 
terre. Il n’en est pas ainsi ; le diamètre apparent du soleil 
atteint un maxiniuni égal à 32^36" vers le 1" janvier, puis il 
diminue constamment, et devient minimum vers le l" juillet; 
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SU valeur est alors 31'32"; il augmente etisuilo constamment 
jusqu’au 1" janvier, et ainsi de suite. 

La distance du soleil à la terre est donc maxinia ver.s le 
!''■ juillet, et niinima vers le 1" janvier; entre ces deux époques, 
elle augmente ou diminue fl’unc fa{;on continue. L’orbite du 
soleil est donc semblable à la courbe représentée par la figureG6 ; 
^ 7 y' est la ligne des équinoxes, celle des 

solstices; le point A qui correspond à la 
distance inaxima est VaprMjéf'] le point P 
qui correspoml à la distance mininia est le 
jK'ritjt'f' (le l’orbife du soleil. Ces deux points 
se trouvent en ligne tiroitc avec la terre O : 
celte ligne AP est la ligne <le.s apmlrn. 

Si l'on étudie avec soin la courbe décrite 
par le soleil, on reconnaît que c’est une 
ellipse, düntlo()oint Oeslun foyer et dont la 
ligue AP des apsides est le grand axe. Donc : 
sû/cîf décrit an four de la terre, dans le 
plan de Fé‘chpliqnc et dans le sens direct,, une ellipse dont la 
terre occupe un des foyers. 

(In constate en outre que : 

Le (jrand axe de cette ellipse est incliné' d'environ 11" 8' sur la 
lifjne des solstices, c'esl-(i~dire que la lonqitade du périqée P 
est 281* 8'. 

\éexcentricité de cette ellipse est facile à calculer, au moins 
d’utio façon approchée. Si O’est le eeniro île l’ellipse, l'excen- 
Iricilé est 

ttA — t)P 

~ -OP 



00 ' 


OA 


O'A ~ t )A -f OP “ t )A 01* 


Si 5, et Sÿ sont les valeurs niaxinia et minima du tlianiètre 
apparent, on a donc, en vertu de ce qui a été dit précédemment : 

1 1 


N, 

r:. 


■S 


c, 


4 * 


? ? 


Cl 


c.> 
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Les valeurs de 5, et Sj rapportées plus haut donneni e 


1 


60 


oiivii’on. 

Otto excentricité est très faible, et par suite rorbitedu soleil 
est très voisine d’une circonférence. 

67. Mouvement du soleil en longitude. Loi des aires. 
— Étudions maintenant le monvenient du soleil en longitude, 
c’est-à-dire cherchons la loi suivant laquelle le soleil décrit son 
orbite. 

Soient X et X' les longitudes du soleil à deux éjioques t et tf 
stifrisammenl rapprocliéos; entj’o ces doux époques, le soleil 
peut être considéré comme animé d’un mouvement uniforme 

en longitude, et ^ sera, si t’ — t est exprimé en jours et 


t 


t. 


fractions de jour, la ritessie (nufidoire du soleil pendant un 
jour, ou sim|demeii[ sa vitesse augulairc. 

Si cette vitesse angulaire était constante, le rayon vecteur du 
soleil tournerait d'un moiivemonl uniforme; mais il n’en est 
pas ainsi. La vitesse angulaire du soleil atteint un maximum 
égal à 1" V\()" vers le 1''janvier, et un minimum égal à 57'11" 
vers le I"'juillet : entre ces deux époques elle augmente on 
iliniiiiue constummenl. 

On remarque immédiatement ijiie la vitesse angulaire du 
soleil et son diamètre apparent varient toujours dans le même 
sens et atteignent en même temps leurs 
plus grandes etleurs jilns petites valeurs : o 

avec plus d’altention, on reconnaît que 
fa vitefise majalairc da soleil varie pro- 
portioimellemenl au carré du diamètre apparent, e.t par h 
raison inverse du carré de la distance du soleil à la. terre. 

Si td est la vites.se angulaire du soleil et d sa distance à la 
terre, le produit (.uf- garde ilonc une valeur constante. 

Soient alors S et S' (lig, 67) tes doux |)Osilions du soleil aux 
époques / et très rapprochées l’iine de raulre; soit SS' l’arc 
d’ollipso décrit pendant cet intervalle de temps, et envisageons 
le secteur OSS' balayé par le rayon vecteur du soleil jieudant ce 
meme intervalle. Ij arc SS' peiiL être considéré coninio un arc 
de cercle do contre 0, et par suite l’aire du secteur OSS' a pour 



Fïii. 67. 
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valeur OS . Mais l’angle SOS' est égal à w [i' — /), i.) élant 
exprimé en <legrés, et /' — t en fractions de jour; l’aire du 

TMid' {(' — t) 


secteur considéré est donc égale à 


360 


Or le produit ml' est constant; i’airc du secteur est donc 
proporlionnelle au temps t' — t employé par le rayon vecteiii’ 
pour le déci'ii'e. 

(le résultat s’étend Ininiédiatcment îi un secteur quelconque 
correspondant à un intervalle de temps t' — t aussi grand qu’on 
veut : il snflit en elTet de décomposer ce secteur en secteurs 
plus petits et d’appliquer à ceux-ci le théorème précédent. On 
peut donc énoncer la loi suivante, connue sous le nom de loi 
don aires : 

Les a très drcrttrs par le ratfoa vectear du soleil so)it propor¬ 
tionnelles aux temps employas à les décrire, 

68. Longitude du soleil. Equation du centre. — La 
loi des aires permet de calculer la longitude <lu soleil en fonc¬ 
tion du temps; sans entrer dans le détail des opérations 
nécessaires, indiquons senlonient les résultats aux<}uels on 
jtarvient. Imaginons un .vo/c//yÇc//y tournant autour de la terre 
avec une vitesse angulaire co ils tan Le, et coïncidant toujours 
avec le soleil vrai au moment du périgée, et par suite aussi au 
moment de ra|)ogée, puisque la ligne des apsides partage 
l'orhilc du soleil en deux parties égales, et par conséqueiit 
décrites dans le même temps. La lontjilade moyenne du soleil 
sera la longitude «le ce soleil fictif; elle varie proportionnelle¬ 
ment au temps. La loiufitude vraie du soleil est la somme de la 
longitude moyenne et d’utie seconde partie appelée éyuation du 
centre : cette seconde partie est toujours assez faible à cause 
du peu d’e.xcentricité de l’orbite du soleil. 

.Vu périgée, l’équation du centre est nulle ; puis elle augmente 
jusqu’à un cei'tain maximum égal à l®5r/33", et elle diminue 
ensuite pour redevenir nulle à l’apogée. Elle continue à dimi¬ 
nuer et devient par suite négative; elle atteint en valeur absolue 
un maximum égal au précédent et s’annule de nouveau au 
périgée. 

Il est facile de comprendre qu’il doit en être ainsi, puisque, au 
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monieiil du périgoo, lo soleil a une vitesse angulaire maxima, 
et par suite plus graïulo que la vitesse angulaire du soleil liclif, 
de sorte qu’il [irencl ravance sur celui-ci et que réquation du 
centre est positive ; au moment de l’apogée, la vitesse angulaire 
du soleil étant minima, le conti'aire se produit. 

L’équation du centre peut se calculer connaissaut la longitude 
movenne. l*our calculer cotte dernière elle-même, il faut 
connaître sa valeur L„ à une certaine époque et sa variation 
n par jour : si alors L est la longitude moyenne à l’époque t, et 
si l’on exprime feu jours et L„ ainsi que n en degrés, on 
aura : 

n 

L ^ Lq -|- n — 4 ) ■ 

On peut facilement déduire l’exceiilricilé de roi')>ile solaire 
des valeurs maxima et minima, Wi et de sa vitesse angulaire. 
Procédant comme au iP 66, on trouvera 


V I ^^2 __|_ 

\ 60 


Eli réalité, on ne procède pas de celte façon qui ii’otTre que 
peu d'exaclilude : on déduit rexccutricité, par des procédés que 
nous n’avons pas à expliquer ici, du maximum facile a observer 
de réqualion du centre, et l’oii trouve 

0,01677. 


69. Inégalité des saisons. — Nous avons déjà dit que 
les durées des saisons étaient inégales : il est mainfenanl facile 
d’en comprendre la raison. Si nous nous reportons à la ligure 
66 et si nous applitjuons la loi des aires, nous voyons que les 
durées du priiilomps, de l’été, de raulomno et de l’hiver sont 
respeclivemcnt pi‘<q)orlionnelles aux aires dos qualre sccloiii*.? 
elliptiques 7 OS, id*/, y'Oî', ç'Oy, et ces aires sont mauifo.slcincnt 
inégales, d’abord parce que le point O n’est pas le cenlre, mais 
un foyer de Tellipse décrite par le soleil, ensuite parce que le 
grand axe .VP de l’ellipse est incliné sur la ligue 73 '. 11 est facile 
de s’assurer que la saison la plus longue e.sl l’été, qui dure 
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93M4’'(i;; ensuite vient le |)i'inlem|is (|ui dure 92V21''; puis 
rautomno, (jiii diiro 89* 19’’, et enfin Thiver, ([ui dure 89’0''. 

Le prinleinjis cl Tété réunis durent 186’ li”, tandis que 
l'automne et l’iiiver réunis durent 178’ 19'': le soleil reste donc 


environ 8 jours de plus dans riiéinisplièrc Loréal que dans 
ri lém isp Itère austral. 

Ut'mm'tfue. — Les anciens avaient déjà reinanjué que le 
mouvement du soleil en longitude n’était pas uniforme, et ils 
avaient essayé de représenter son luouvomcnl en supposant 
qu'il décrivait d'une façon uni for un; une circonférence dont le 
centre ne coïncitlail pas avec la terre. C’est Képler qui, le 
premier, découvinl les lois ([ui régissent véritablement le mou¬ 
vement du soleil; ces lois s’ajqdiquent plus g-énéralemont :nous 
les retrouverons plus lard sons le noin de lois de Kepler. 


CIIAPITKK III 

distance du soleil a la terre. — DIMENSIONS DU SOLEIL 


70. Parallaxe du soleil. — La distance du soleil à la terre 
ne peut pas être regardée comme inrinic par rapport aux dimen¬ 
sions de la terre, puisque le soleil nous a[)piirait avec un 
diamètre apparent sensible. Il eu résulte tout d’abord que pour 
pouvoir rendre comparables les observations du soleil faites en 
divers points de la terre, il faut les rapporter à un même point 
de celle-ci ; on en choisit naturellemciil le centre f (lig. 68). 

Si du [joint A de la surface de la tci'O, do zénitli Z, on voit 
le soleil S dans la direction AS, du point T, au même moment, 
on le \mil dans la direction TS. Comme le plan ATS est vertical, 



(1) Il s'agit ici, comme dans tout ce cliapitre, de jours civils ; le jour civil sera défini 


US loin avec précision. 
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l'aziimiL du soleil est le même clans les ileuN cas ; il n’en est pas 
de même de la dislauce zénillialc, (|iii est SAZ ou z' dans le 
premier cas, et STZ ou 3 dans le .second ; comme on a d’aiilour.s 






on voit c|UO la distance zénithale ffèQCCulnqae est égale à la 
distance zénitliale observée, diminuée de l’angle ïSA : si l’on 
connaît cet angle, on peut 
donc aisément rapjmrler 
au centre de la terre une 
O b.se rva li O n quel co n que 

faite en A. 

Cet angle est la paral¬ 
laxe i\n soleil ; c’est l’angle 
sous lequel on voit du 
soleil le ravon TA an mo- 

.1' 

ment de l’observation. 

Si le soleil est en dans 
l’horizon du point A au 
moment do robservation, 

la parallaxe TS'A est dite horizoatak‘\ dans les autres cas, c’esi 
une parallaxe de haateur. 

Soit P* la parallaxe de hantour TSA et p la parallaxe iiori- 
zontale corrcspondanlo, c’est-à.-dire que l’on su[»pose TS' 

Les triangles TAS' et TAS donnent 





TA — TS 


FA 

TS 


SUl P 

sin 

/T 

siii 


d’où, à cause de TS'~TS, on déduit 


sin y/::r= sin sin 3 ', 


11 suffit donc de connaître p pour obtenir immédiatement la 
parallaxe de hauteur p\ en se servant do la distance zéiiitluiie 
observée z' ; ou a ensuite z = z' — />'. 
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Si P o( //sont siilTisammonl petits, on peut confondre les arcs 
avec leurs sinus et écrire simplement 

/>^ —/y s in 

Comme en outre la terre n’est pas rigoureusement sphérique, 
on distingue encore la parallaxe horizontale é(jnatorialt\ (lui 
est (la distance TS restant toujours la môme) celle (|ui corres¬ 
pond au cas où le lieu d’observation A est dans réqualeur ; 
comme alors TA est maximum, celte parallaxe est la jilus 
grande possible. Quand on la connaît, ou obtient aisément la 
parallaxe borizonlale pour un lien terrestre quelconque, en se 
servant <ie la lalilu<ie de ce lieu, .\n.ssi nous occuperoms-nous 
exclusivement de la parallaxe liorizonlale équatoriale du soleil, 
que nous appellerons simplement parallaxe du soleil. Remar¬ 
quons encore que tout ce qui précède s'applique aussi bien à 
tout astre autre que le soleil ; les étoiles, à cause de leur éloi¬ 
gnement infini, ont une parallaxe nulle. 

[>es observations dont nous ]>arlerons seront toujours 
supposées corrigées de la parallaxe, c’csl-ù-dire rapportées au 
centre de la terre : nous avons déjà fait cette hypothèse implici¬ 
tement pour les observations (lu soleil décrites antérieurement. 

71. Distance moyenne du soleil à la terre. — Si r 
est le rayon TA de réqualeur terrestre, et si c/est la distance FS 
du centre de la terre au soleil, on a, en appelant P' la pai’aliaxo 
(le celui-ci 

r=d sin P' : 


déterminer la distance du soleil à la terre ou la parallaxe du 
soleil est donc la môme question. 

Si a e.st le demi-grand axe de l'orlnle du soleil, c’est-à-dire 
la distance moifenne du soleil à la terre, la parallaxe correspon¬ 
dante P est déterminée par 

r “ a sin P. 


On l’appelle/noz/c/j/ic : elle est fort petite et égale 
à 8",81; nous indiquerons plus tard quelques-uns des moyens 
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qui ont servi à la (létefniiiier. On en aisément l‘^ puisque 

l’on a 


sin P' 



sin P ; 


confondant les sinus avec les arcs, à cause do la petitesse de 
ceu.'c-ci, on peut écrire 



Si e est l’excentricité de l’orbite solaire, d varie entre a(l — e) 

8 // Q I Q// Oi 

« O 1 - O y O X- 

et«(l-[-e]; i" varie donc entre t— 


et 


; le maximum 


e 1 -[- c 

a lieu au périgée et a pour valeur 8'', 96 ; le minimum a lieu à 
Tapogée et a pour valeur 8", 66. 

Connaissant P. on a 


r 


a 


sin I 


> » 


mais P étant très petit, on peut écrire 


sin P 


?rX8,81 

1296U0() 


puisque la circonférence vaut 1 29G0(K) secondes. On a donc 


a 


i29G( HX) r 
"8,81 


La distance moyenne du soleil à la terre est trouvé ainsi 
égale environ à 230!X.) fois le rayon équatorial de celle-ci, 
c’est-k-dire, en nombres ronds, à 150 millions de kilomètres. 

12. Dimensions du soleil. — Si U est le rayon du soleil 
et ô son diamètre apparent k l ^di& tance moyenne, on a, comme 
nous l’avons déjà dit 






Il ~? ^^sin — ^ 



CO.SMOGRAt*UlR, 
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ot par suite 


"ik 

O 


W 


r 


SHI * 


sin I* ’ 


0 


c a pour valeur32'3'',fi, il’où ^={)61"8, et confondaiil les arcs 
avec les sinus, il vient 

U 


961,8 


8,81 ■ 


Le rayon du soleil vaut donc environ 109 fois le rayon 
équatorial delà terre; il est égal en nombres ronds à 7<H}(XXl 
kiloméli es. 

La masse du soleil peut être facilement déterminée par des 
méthodes qui n’ont pas leur place ici; on la trouve égale îi 
324000 fois celle de la terre. La densité movenne do la terre 
est, comme nous l’avons dit, 5,5 ; il en résulte que relie du 

, . . 324tM10xr),5 , , . 

soleil est environ -- , cest-a-dire 1,4. 
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CIIAIMÏRL IV 

DÉPLACEMENT DES PLANS DE L’ÉCLIPTIQUE ET DE L'ÉQUATEUR 
VARIATIONS DES ÉLÉMENTS DE L'ORBITE SOLAIRE 

73. Précession et nutation. — Les choses ne se passent 
pas en réalité aussi simj)lemeut que nous l’avons dit ju.squ’à 
présent. Les plans fondamentaux de l’écliptique et de l’équa¬ 
teur ne sont pas absoluinont fi-xes ; les éléments de l’orhile 
solaire ne sont pas absolument constants. JNoiis allons indiquer 
sommairement en quoi consislciit ces déplacements et ccs 
variations. 

Le plan de l’écliptique Eh7 (fig. 69) n’est pas fixe dans 
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l’espace : toutefois son (léplacemciit est extrêmement lent, et 
nous en ferons ici al)straclion, en supposant récli ptique iixe. 

Le plan de réqualeur se déplace aussi, mais scs déplacoraents 
sont plus importants : si est la trace de réquateur sur la 

sphère céleste à une certaine époque à une autre époque /, 
sa trace sera un nouveau graïul cercle par suite, si l’équi¬ 
noxe du printemps était primitivement en Yoj i*- Isi seconde 
époque, il se trouve en y. 

Pour définir ta position de Qtj' par rapport à l’écliptique et par 
l'apport à QoQ'ojilfaut connaître l’arc YnT^f l’angle EyQ, c’est-à- 
dire rohliquité i de l’éclip¬ 
tique à l’époque t. Ces deux 
quantités varient avec le 
temps ; mais leurs varia¬ 
tions principales, les seules 
que nous cousitlérions ici, 
sont de deux sortes : les 
unes .sont proportionnelles 
au temps, et sont dites pour 
cetle raison srcufrtf/v’.s : 

elles constituent la pr/’c<'Siüfm \ les autres sontc’est- 
à-dire ont pour ell’et de faire osciller les quantités Yü'C et ; autour 
de valeurs moyennes : elles constituent Va nutation^ découverte 
par l’illustre astronome anglais Bmdleff en 1736. 

L’eiïet de la précession est le suivant : si rinlervalle de temps 
t —est exprimé en années juliennes de 365 jours un quart 
(voir chap. v), on a d’a])ord 

le point Y se déplace d’ailleurs toujours dans le .sens rétrograde. 
En second lieu, si £„ est l’obliquité de l’écliptique à l’époque C, 
011 a 

H — Ho = — 0",48 {I — 4). 

En d’autres termes, le point y rétrogratie de 50",2 par an sur 
réclipti(iue,et l’obliquité de l’écliptique diminue dc(y',4S par an. 

La valeur de l’obliquilé de récliptiquo au 1*^ janvier 1850 
était 23'’ 27' 32". 

Helalivemeiil à la nutation, nous tlirons simplement qu’elle 


















100 


LEÇONS ÎIE GOS.MOOdAlMIIE. 

fait osciller l'urc yYo aiiLour de sa valeur nioyeiine du'\^^|Ar la 
fornuilo précédente, d’une quanlilé qui n'excède pas^R^; de 
meme l’obliijuité lie l’écliplique oscille autour de sa valeur 
moyenne de 9" environ : la période de ces oscillations est 

2 

d environ 18 ans - . 

La position moyenne de l’équinoxe déterminée en ne tenanî 
compte que de la précession est Xéquinoxe moqen à l’époque t : 
si en outre on tient compte de la nutation au temps /, on a 
Xéqumoxe mai à cette époque. On distinguera de môme Xobli- 
quite moyenne et Xobliquité ertiie de l'écliptique. 

On peut se roprésenler aisément les phénomènes de préces¬ 
sion et de nutation de la façon suivante, 

* 

Si l’on néglige la variation séculaire très faible de l'obliquité 
de l'écliptique, tout se passe en vertu de la précession, comme 

si l’axe Tl* de la terre {fig. 70) décrivait lente¬ 
ment autour de la perpendiculaire TP, au plan 
de l’écliptique un cé^^Be révolution ayant 
pour demi-angle au somuiet l’obliquité cons¬ 
tante de récliptique, puisque l’angle des droites 
TP et TP, est égal à cette obliquité. Ce mouve¬ 
ment se fait d’ailleurs dans le sens rétrograde, 
comme celui tiu point q, et est uniforme, 
puis(|ue l’arc Y„Y varie proportionnellement au 
temps ; sa péno<le est facile à calculer : l’axe 
de la terre aura eu efft^j^dievé sa révolution 
sur ce cône lorsque l’arc YoÏ sera de lltjtF, c’est-à-dire au bout 

1 *^06 (MH) 

d’un nombre d’années égal à — , soit 26 0Ç)0 environ. 

En vertu de la nutatioii, pendant le mouvement précédent, 
l’axe do la terre oscille d’une façon périodique en décrivant une 
petite ellipse autour de sa position moyenne, l’amplitmle de 
ce Lie oscillation étant de 18" environ dans le sens tlu mouvo- 
menl et de 9" dans le sens perpendiculaire, et sa période de 

18 ans JT. 

* > 

74. Variations des éléments de l’orbite solaire. — 
Le mouvement du soleil lui-mémc dans te plan de l’écliptique 



■v 
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Il C 9 a^v«églé «l’une façon absolue par les lois de Kepler énoii- 
eées précédemment. Sa longitude et son rayon vecteur sont 
souinis à de petits écarts très faibles, et de nnmie sa latitude 
n’est pas rigoureusement nulle. Les éléments do rorbite eile- 
m(Mue ne sont pas fixes ; ils subissent des variations pério- 
di«]nes et séculaires. Nous bomaiiL à ces ilernières, n«jus dirons 
que rexcentricité diminue actuellement de tbLM.KHld par siècle, 
ce «jui correspomi à une diminution «le la distance apogée ou 
une augmeiilation de la distance périgée «renviron 60 kiîo- 
niètre.s par an. Toutefois cette diminution cessera pour faire 
place à une augmentation, mais à une époque extrêmement 
reculée. Kn outre, la longilude «lu périgée comptée à partir 
«l’un équinoxe fixe, augmeule d’envii'ou 11",? |>ar an : au 
!““■ janvier 1850, ra|)porlée à i’éqninoxc moyef» «le cette date, 
elle était égale à 280" 21^ 22". 

15. Précession des équinoxes. — Eludions maintenant 
quelqnes-iine.s des principales conséquences dos pbénomènos 
que nous venons dqg|îcrire. Iteveuons à la figure 69 et suppo¬ 
sons qu'au lemps le soleil soit en Yu é((uinoxe «lu pi iiitemps. 
Quand le soleil reviendra, par suite de sou mouvemetit propre, 
àrécjiiinoxe du prinlenips, au temps un an après, ce sera en v 
qu'il rencontrera le nouvel équateur, l’arcétant égal à 50^^,2 
environ. Il en résulte «[Lie rtbjninoxe revien«lra avant que le 
soleil soit revenu eu et par suite. Il y aura avance ou préccH- 
s/ou do réquinoxe; «l’oii le nom donné au pliénomètie «lécril 
plus baiil. Le |«oiii^éijuin«.ixial rétr«)grade sur récli[dique, et 
par suite l’équinoxe avance cba(|ue année, c’est-à-dire «jii’il a 
lieu avant que le soleil ait repris la mémie positiou «lans le ciel 
par rapport aux étoiles. 

Ceci nous exjdi«[ue pour;[uoi les signes du zodiaque ne 
coïncident [«lus avec les coiislcllalions «le mêmes noms. 

.\u temps «rHi[)parf]UO, vers l’an 140 av. J.-C., celte coïnci¬ 
dence avait lieu, c’est-à-dire «jue le [loinl Yo était le comrneiice- 
nient de la constellation dultélier; mais «lepiiis ce lemps, c’est 
à-ilire depuis 2 (fd5 ans, le point y a rétrogradé d’envii'oii 28" ; 
par suite, ce u’est <|ue lors(|ue le soleil a décrit 28" après 
le point vernal dans l’écHptique qu’il entre dans la conslel- 
lalîoii «lu Itélier, c'est-à-dire [uès d’un mois après ré«[UÎ- 
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noxe : au moment de l’équinoxe, il ne fail qu’en lier dans 
la constellation des Poissons, tandis qu'il enti'C dans le signe 
du Bélier. 



76. Variation des coordonnées d^une étoile. — J.a lûïigîLude d’un 
astre A est Tare compté sur l'écliptîijiie à pariir du point 7 , le 
point A' élanl Tînterseclion des ^^rands cercles KVy et PjA 71). Comme 
le point *]('ii'esl pas fixe sur récliplique, 011 voit qu'il est nécessair e^ pour 
définir complètement la tongilude d'un astre, de dire quel est Téquinoxe à 
partir duquel on la compte, La loiigiLude rapportée h une époque donnée 

est comptée a partir de l'équi^ 
noxe correspondant à cette 
époque : elle est vraie ou 
jnoijeitnet suivant qu'elle est 
comptée de Téquinoxe vrai ou 
tie réquiuoxe moyen. Si l'on 
ne tient compte qiïe de la 
précessioii telle fine nous 
Tavons décrite, la longitude 
ïuoveune d'une étoile aug- 
meiUe de environ par 

an, puisque le pointse déplace de cette quantité dans le sens rétrograde, 
inverse de celui dans lequel on compte les longitudes. 

La latitude d'une étoile, constanle dans i'hypotliése que nous venons de 
faire, subit en réalité de très petites variations. 

De même, la position de réijualenr changeant avec le temps, Tascensioii 
droite et la déclînaisoti d’un astre changent elles-mêmes sinvant l’époque 
à laquelle on les rapporte. Ces coordonnées, rapportées à une époque 
donnée, sont d ailleurs vraies ou mof/ennes suivant qu'on les compte à partir 
tle réquînoxe vrai ou moyen, relalivcmenl à réquateur correspondant. 

Ce que nous venons de dire explique pourquoi, si Ton ouvre deux cata¬ 
logues dilTérenls d'éloiïes, ou ne trouve pas les mêmes nondn*es pour les 
coordonnées d'une même étoile : les deux catalogues ne sont pas en elTet 
rappoi-tés à la même date. L'étoile n'a pas changé de jdace dans le ciel ; 
c'est l’équateur et Téquinoxe qui se sont déplacés. 

C’est ainsi que l'étoile polaire actuelle était a 12" du pôle lors des plus 
anciennes oJjservalions; elle en est actuellement à et cette distance 
diminuera jusqu'en 260a où elle ne sera plus que 26^; à pariir de ce 
moment, la distance ira en augmentant jus(ju'à 46“ dans Tespace de 
13 000 ans, et diminuera ensuite Je nouveau. Le pôle de l'équateur se 
déplace en cfiet sur la sphère céleste : il est actuellement voisin de la 
Polaire, mais il s'en éloignera et passera successivement près de nouvelles 
étoiles parmi lesquelles nous citerons a du Cygne et Véga de îa Lyre, 

77. Variation de la durée des saisons. — Une conséquence de la 
précession et du mouvement de la ligne des apsides de l’orbite solaire est 
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tii variation îles durées des saisons. Ces durées dépendenl en effet, comme 
nous l'avons C-tpliqué déjà, de la position de l’équinoxe par rapport à la 
li^ne des apsides. Or celle-ci avançant dans le sens direct de tl",7 par an, 
et en même temps i’éqiiinoxe reculant de par an, il en résulte que 

l'angle formé par les directions de l'équinoxe et du périgée, compté dans le 
sens direct, augmente de fit",9 jiar an. Cet angle était de 270“ vers 
l'an 1231 de noire ère ; alors la ligne des apsides coïncidait avec celle des 
solstices, et d’après la loi des aires, le printemps était égal à Télé, 
l'automne à Thiver. Ue même, quand cet angle sera égal à 360°, c'esl-à-dire 
dans 4 800 ans environ, la ligne des apsides coïncidera avec celle des 
équinoxes, et riiiver sera égal au printemps, l’été à l’automne. 


CIIAPITRK V 


MESURE DU TEMPS — CALENDRIER 


78. Temps sidéral. — Eu astronomie, on dislîngue plii- 
.sieur.s sortes île temps ou heuees. Nous avons déjà parlé au n" 9 
du tempts sidêeül : le temps sidéral en un lien donné est l’angle 
horaire du point vernal à chaque instant. Mais il tant remar¬ 
quer que, coiitniirGment à ce que nous avions supposé, l'équî- 
no.xo du ju’intemps n’esl pas un point lixe dans le ciel. Le temps 
sidéral ne varie donc pas d'une façon uniforme; mais il subit 
des variations qui correspoiidetd aux déplacements de l’équinoxc 
lui-même. Si toutefois l’on ne lient cum|do que de la précessioii 
telle que nous l’avons décrite, et c’est ce que nous ferons tou¬ 
jours dorénavant, on voit que le temps sidéi’al varie d’une façon 
|■igollreuscmeilt unifurme, et que par suite, le Jour sidéral, c’est- 
à-dire rintervallc de temps <jui sé[»arc doux passages supérieurs 
consécutifs du point vernal an méridicM, est coustaul. Il faut 
faire attention scnlcnient qu’à cause de la pi'écession, le jour 
sidéral n’est pas absolumoiil égal, comme nous l’avons dit 
jusqu’à présent, à l’intervaile de lem[)s qui s’écoule entre deux 
passages supérieurs conséculifs d’une même étoile au méridien, 
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c’esL-ii-{lirc encore au temps que met la lcrie à exécuter une 
révolution complète autour tle son axe : la difTéreiice entre ces 

lieux.temps est à la vérité très petite, et ne ilépassc 

(le seconde, l'emiaiil un temjis égal à la période de la préces- 
sion, c’est-à-dire 26001 ans environ, la l(*rre a lait autour de 
son axe une révolulioii de moins qu’on n’a compté de jours 
sidéraux. 

79. Temps solaire vrai. — Le tenqis sidéral n’est pas 
approprié aux usages de la vie courante, qui sont réglés par le 
soleil : il convient donc de mesui'cr le temps par le mouvement 
du soleil. 

Le loups solaire cw/, ou simplement temps erai en un lieu 
donné, est rangle lioraire dn soleil à chaque instant. Le jour 
solaire vrai est l’intervalle de temps qui .s’écoule entre deux 
passages supérieurs consécutifs au méridien. 

Si r on appelle, à un instant donné, t, le temps sidéral, le 
temps vrai, a l’ascension di'oitc du soleil, on a la relation 
connue 




/ 




il en résulte que le joursolaire vrai n’a pas une durée constante, 
et que le temps vrai ne varie pas d’une façon uniforme; pour 
qu’il en fut ainsi, il faudrait en effet, d’après la relation précé¬ 
dente, que l’ascension droite % du soleil variât elle-même comme 
/, d’une façon uniforme, ce qui n’est pas, comme nous l’avons 
déjà dit. 

L’ascension droite du soleil no vai'io pas proportionnellement 
au temps : 1* parce que le mouvement du soleil en longitude 
n’est pas uniforme ;2'’ pareeque le plan de l’écliptique est incliné 
sur celui de réqualeiir. Si L est la longitude moyenne du soleil, 
rapportée à chaque instant à réquinoxe moyen, c’esl-à-dii'C la 
longitude du soleil //c///défini au ii® 08, et .si (1 désigne l’équa¬ 
tion du centre, la longitude du soleil vrai est 

X L -j- L ; 


\ 


on obtient l’ascension droite du soleil, rapportée au même 
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ôijiiinoxc, on ajoulant à X une quaiiLilé |jério(li()ue Q appelé 
r édite lion à l'équateni', de sorte que 

a = L + C+0. 

La rédiiclioii à l’é((ualeurs*aiinitIo évideiiimcnlaux équinoxes 
et aux solstices; outre ces iiilervaUes elle est soit positive, soit 
négative, et alloint en valeur absolue un maximum égal à 2“ 1/2 
environ. On voit que l'asceiusion droite du soleil se compose de 
deux parties, Tune \j (|ui varie proportionnellement au tem[is, 
d’a[)rès la défmition du soleil lictif et la nalui’O de la précession, 
rautre ^st périodique. 

80. Temps solaire moyen. — Le temps vrai ne variant 
pas d’une façon uniforme, il convient d’employer à sa place 
une troisième espèce de temps no présentant pas ce désavan¬ 
tage ; c’est le temps solaire mmjen^ ou simplement temps 
moifen. 

Imaginons un second soleil fictif, apjielé soleil motjen^ dont 
l’ascension droite a' rapportée à réqiiiuoxe moyen de cliaquc 
instant, soîl toujours égale à la première partie non périodique 
de 2 , c’e.st-à-dire à la longitude moyenne du .soleil. Le temps 
moyen en un lieu donné est l’angle lioraii'c du soleil moyen 
à chaque instant. 11 se compte de 0'' k 24'', comme le temps 
sidéral cl le temps vrai, et varie d’une façon rigourcii.scmenl 
uniforme. 

Le Joitr solaire moffen est le temps qui s’écoule cuire deux 
pa.ssages supérieurs consécutifs du soleil moyen an méridien : 
il est constant. Il se divise en 24 heures, que i’on compte à 
partir de midi moyen^ c’est-à-dire à partir du passage supérieur 
du soleil moyen au niéiddien. 

Le jour civil commence à minuit moyen, 12 lieure.s plus tnt 
que le jour moyen uslronomhjiie; il se divise eu deux périodes 
de 12 heures, les unes du matin, les autres du soîi'. C’est ainsi 
que le 21 janvier à 10'’10'’‘ du matin est eu temps moyen astro¬ 
nomique le 20 janvier à 22''lÜ"'. 

■Nous n’cniploierons plus doréiiavaiil que le temps moyeu, à 
moins que le contraire ne soit spécifié. 

nemarr/uc. —-Le temps étant toujours un angle horaire, quel 
que soit celui que l’on emploie, la différence des heures de même 
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nom en deux lieux dilTércnts esl toujours égale à la différence 
des longitudes de ces deux lieux (33). 

81, Équation du temps.— Si l’on appelle le temps 
rnoven, on a encore la relation 

t —( -l-ï'- 

par comparaison avec la relation 

^ s ■ I ^ 1 


on en <léduit 


/ 


ni 


t 


V 


L -j- (J. 


Cette différence entre le temps moyen et le temps vrai esl 
Véfjnalion (hi letnit.'i. C’est aussi la différence entre l'ascension 
droite du soleil vrai et celle du soleil rnoven, ou encore la somme 

«i* 7 

de réquation du centre et de la réduction à l’équateur. Celte 



quantité est donc périodique ; au janvier, elle est égale à 4"' 
(înviron, puis elle va en croissant jusqu’au 11 février, et atteint 
alors un maximum égal ii 14"‘26‘*; elle diminue ensuite, 
s’annule vers le IG avril, devient négative et atteint en valeui- 
absolue un maximum égal ii vers le 14 maî; elle 

croit de nouveau, s’annule vers le 14 juin, devient positive et 
atteint vers le juillet iiii maximinn égal à 6'''18*; elle 
décioit etisuile, s’annule au 1'''' septembre, devient négative et 
atteint vers le 3 novembre un miiiinum égal à — 16'"20'; 
enlin, elle croît de nouveau, s’annule vers le 24 décembre, et 
rodeviout positive. Le diagramme de la figui'iî 72 représente les 
variations de l’équation du temps. Le signe de l’équation du 
temps explique pourquoi la durée du jout‘ parait quelquefois plus 
longue le soir que le matin ou inversement. Ainsi, pendant le 
mois de décembre, jusqu’au 24, l’équalion du temps est néga¬ 
tive; par suite le midi vrai précèile le midi moyen, de sorle que la 





















matinée paraît plus longue que la soirée ; à partir du 24 décembre 
et pendant le mois do janvier, l’équation du temps est posi¬ 
tive, et le contraire se produit : en effet du 24 décembre aü 
6 janvier, les jours restent stationnaires dans la matinée et 
augmentent de 11’" dans la soirée. Ces apparences n’exîslcraient 
naturellement pas, si l’on employait le temps vrai. 

82. Heure légale.— Ainsi que nous avons déjà eu occasion 
de le dire plusieurs Ibis, riieure est ditTéreiite eu chaque lieu : 
elle dépend de la longitude. Cependant dans un pays de médiocre 
étendue, il est commode, surtout à cause des conimiiiiicalioiis 
par chemiu de for, d’avoir parfont la môme heure : aussi la loi 
du 15 mars 1891 a-t-etle imposé comme heure Itk/ale en France 
et en Algérie le temps moyen de Ihiris. Les inconvénients 
dus à cette mesure sont loin d’ètro comparahlos aux avantages 
qui on résultent ; le plus grand écart entre l’heure locale 
(‘I riieure légale a lieu à Brest : il est égal à 27"'19*. 

Plus récemment, la plupaid dos pays civilisés ont adopté 
comme heure légale une heure déterminée de la façon suivante : 
si l’on divise la terre en 24 fuseaux égaux, chacun de 15 degrés, 
à partir du méridien de Greenwich, chaque caj)itale adopte 
pour heure légale l’heure locale du méridien qui sert d’ori¬ 
gine au fuseau dans lequel elle est située, et chaque pays 
adopte l’heure de sa capitale. De celle façou la ditîércnce entre 
le.ç lieures légales de deux lieux dilTérents est toujours égale à 
un nombre entier d’heures. C'est ainsi qu’eu Europe on distingue 
trois heures : celle de l’Europe occidentale, qui est celle de 
Greenwich ; celle de l’Europe centrale, ou avance d’uiie lieure 
sur la précédente, et celle de l’Europe orieufalo, eu avance de 
deux hcui’cs sur celle de Greeuwicli. Cette convertliou n’a pas 
été adoptée par la France. 

83. Année tropique. Année sidérale. Rapport du 
jour moyen au jour sidéral. — \jannêp Iropitiue est l’iiiter- 
valle de temps qui s'écoule entre deux retours consécutifs tiu 
soleil fictif défini au n" 68 ou du soleil moyen à l’équinoxe du 
printemps, (jotte durée estconstanfc : elle a pu être déterminée 
avec une grande précision par des oliservatîons répétées portanl 
sur un grand nombre d’années ; sa valeur en jours sidéraux e.sl 
de 366',242217. Elle diminue toutefois de 10* en 2000 ans parce 
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que la préçession u'est pas rigoureuseirient j)roportionnelle au 
temps. 

De ce résullal, nous pouvons facilement conclure le rapport 
<lcs durées j„, et y, ilii jour moyeu et du jour sitléi al. Pendant une 
année tmpiquc, en veidu du mouvement diurne, l'équinoxo a 
tourné d’un angle égal à 3G(>® X 306, 242217 ; mais le soleil 
moyen, pendant le môme temps, à cause de son mouvement en 
sons invei’se du mouvement diurne, a tourné de 300" en moins, 
puis(|u’il revient alors pour la première fois à sa jtosition primi¬ 
tive, et par suite seulomenl de 36tr X 305, 242217. L’année 
Iropitjue contient donc pr<‘cisémeut 305, 242217 jours moyens, 
c’est-à-dire 365'5*’ 48"'47*, 51. Quajilau rapport de j,„ à y„ il est 
déterminé par la relation 


y„, X 305,242217 = j, X 360,242217, 


d’où 


et l’on en déiluit 


h 


l,0027379, 


ji= y„, — 3'"56*, 453 (temps moyen), 
j,„ = y,-|~3’“50', 555 {temps sidéral). 

.Nous pouvons aussi calculer la quantité n qui représente 
l’accroisseiuenl de la longitude moyenne du soleil en un jour 
movon : on a en effet 


n 


360' 


305,242217 


59' 8", 33. 


C’est aussi de cette même quantité que varie rascension droite 
du soleil moyen en un joui' moyen. 

Ajoutons (jue la longitude moyenne du soleil au midi moyen 
du l'"' janvier 1850, lemps moyen de Paris, était 280'’46'44". 

t tn appelle xidéralü l’intervalle de temps pendant lequel 

la longiintle du soleil, comptée à partir d’un é(|uino.\e fi.xe, 
augmente de 300° : c’est en somme le temps que met le soleil 
pour revenir au même point du ciel. Sa valeur théorique est 
absolument constante; pour la calculer, il .sulfil d’ajouter à 
l’année trojilque le temps nécessaire au soleil ]>our parcourir le 
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50", 2 dues ù la pi-écessioii et qui lui maiiqueMl pour revenir au 
même point du ciel. Si ^/^ctrt.sont les durées de raiiuéo tropique 
et de l’amiée .sidéi-alo^ on a éviilemmeut 

360 " 


a. 


—50", 2’ 


roù, en jours moyens, 


— 365', 256374. 


IjC moyen mouvement mléral du soleil est la quantité dont 
s’accroît sa longitude moyenne comptée à partir d’un équinoxe 
fixe en un jour solaire moyen, c’esl-à-tiire 

360" 


365,256374 


59' 8'M9. 


\j année anomaUatifjiie est le temps que met le soleil fictif pour 
revenir au périgée; comme celui-ci avance de 11",7 par an, 
l’année anomalislique est un pou supérieure à l'année sidéi ale; 
elle vaut 365^ 259663. 

84. Année civile. Calendriers. — 'L'année civile est la 
réunion d’un certain nombre ilc jours solaires moyens ; comme 
il y a un intérêt manifeste à ce que le soleil se retrouve dans 
la même position à la même époque de rannée civile, il est 
clair que celle-ci doit concorder autant que possible avec l’année 
tropique. Cette concordance absolue étant impossible, puisque 
rannée tropique n’est pas égale à un nombre entier de jours, 
on essaye de la réaliser le mieux possible en se servant d’annéos 
i|ui n’ont pas un nombre de jours constant : on conçnit en cft'et 
que, de cette façon, les erreurs peuvent être annulées succes¬ 
sivement sans qu'elles puissent s’accumuler. 

Les divers procédés employés pour réaliser ce que nous 
venons de dire constituent les divers calendriers : nous allons 
en e.xaminer quelques-uns parmi les principaux. 

Disons d’abord que les blgyptîens, après avoir fait usage d’une 
année de 360 jours divisée en 12 mois de 3u jours, arrivèrent 
vile à employer une année constante de 365 jours. Celte année 
était trop courte de 0^,24*2217, c’est-à-dire do nu quart de jour 
environ; par suite, an bout de 120 ans, on se trouvait en retard 
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(l’un mois; eiu bout (rune période de 1400 ans, ou per, 
sothiaque, on se retrouvait à peu près en concordance avec 
l’cinnée Iropique, après avoir compté une année de trop. Pendant 
celle période, à une même époque de l’année, te soleil avait 
occupé toutes les positions dans le ciel : aussi celle année ful- 
elle appelée année l'atjue, 

85. Calendrier Julien. — .Iules César, aidé de raslronome 
Soüif/ène, fil en l’an 45 av. .I.-C. la réforme appelée de son nom 
réforme Julienne^ el élaldil \e calendrier Julien. 

Croyant que rannée Iropifjue avait exactement une durée de 
505' 1/4, .Iules César [irescrivit rinlercalalion d’un jour tous les 
({uatre ans, do sorte ([ue trois années communes rî65 jours sont 
sxiivies d'une année hissextile de 506 jours. De cette fa(;on, au 
bout do quatre ans, la concordance avec l’année Iropique est 
rélaldie, en admettant riiypollièse faite. Le jour complémentaire 
ou intercalaire s’ajoute au mois de féviâor qui alors a 29 jours 
au lieu do 28, 

bans une année bissextile, les Uomains comptaient deux fois 
le 24 lévrier, une première fols coninie d’habitude : unie diem 
>ie.clnm halenda.'i mardas et une seconde fois : unie diem iussextcm 
kalendas martius ; de lÈi précisément vient le nom de bissextile. 

Une année est ou n’est pas bissextile suivant (|ue son millésimi* 
i*st ou n’esl pas divisible par 4; ainsi lesanné(!S 1892, 1890, 190*t 
stuil bissextiles dans le calendrier Jnlioii. 

Le calendrie.r .lulien a été en usage dans t'fMnpîre romain, et 
ensuile dans les pays ebréliens jus([u’it la fin du seizième siècle; 
les Hiissos, les Crées cl les chrétiens d’Orient s’en servent cncure. 
t)n le désigne souvent sous le nom de vieux slf/le. 

On divise rannée du calendrier Julien en mois qui ont les 
mômes noms et les mêmes nombres de jours (jue les nôtres. De 
même, les jours sont répartis eu semaines, semblables aux m'jtres. 

thi appelle année julienne une durée de 305' J/4 ; le siècle est 
imc période de 100 années jiilionncs; il comprend :î6525 jours. 


I,a période julienne est une période arlilîcielle de 7 980 années juliennes, 
inventée par Joseph Scalifjer, cliroiiologi.sle du xvi* siècle el servant à li-xer 
et comparer entre elles les dates histori<nies. Elle a élé formée par le 
produit des trois nombres 28, 19 et l'i (jui représentent en années juliennes 
les cycles solaire, lunaire et d’iiuliction romaine 
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Le cxjde solaire se compose de 28 ans; comme 28 = 4 X (ju’it y a une 
année bissextile tous les quatre ans et sept Jours par semaine, on voit que 
ta propriété du cycle solaire est de ramener après 28 ans les mêmes jours 
de la semaine aux mêmes dates du mois. 

I.e cyrJe lunaire comprend 19 ans et 2.35 lunaisons, après lesquelles tes 
nouvelles lunes reviennent aux mêmes dates de l'année; on l’appelle aussi 
namhre d'or. 

Le njcle d'indidion romame est de 15 ans; son origine ii’a pas de rappoi t 
avec raslroiiomie. 

I.es nombres 28, 19 et 13 étant premiers entre eux, il n’y a dans une 
période Julienne qu’une seule année qui ait des nombres donnés de cycle 
solaire, liinaiie et d'indiction romaine. 

L’année 4713 av. J.-C. ayant à la fois I de cycle solaire, 1 de cycle km a ire 
et 1 de cycle d’indiclion romaine est l’an 1 de la période julienne, et par 
suite l’année 1893 est l’an 4713 + 1895 de la périoilc Julienne, ou l'an 6008. 
Divisant 6608 par 28, 19 et 15 les restes 28, 15 et 8 sont les nombres de 
cycle solaire, lunaire et il’indiclion romaine pour l'année 1895. 


86. Calendrier grégorien. — L'année julienne est trop 
grande de 365,25—305^,242217, soit üi,007783. Cette diiïé- 
rence en 4(K) ans s’élève à 3^1132, et à la fin du soiziènto .siècle 
elle était de iO jours, de sorte que l’équinoxe du printemps 
arrivait vers le 11 mars. Pour faire disparaître ce retard do 
l’année civile .sur l'année tropique, le pape Gréfjotre XIII, aidé* 
(lu savant calabrais Liiio, ordonna d’abord que le londeniain 
du jeudi 4 octobre i.582 s'appellerait le vendredi 15 octobre 1582; 
puis, continuant riiitcrcalatioii julienne d’un jour tous les 
quatre ans, il arrêta que les années séculaires ne seraient pas 
bissextiles, sauf celles doiil le nombre séculaire du millésime 
est divisible par 4 ; c’est ainsi que les années 1600 of 2000 sont 
bissextiles et que les années 1700, 1800, 1900 ne le sont pas 
dans fe calendrier (jréçforten. Oimme riiilercalalion julienru* 
produit un retard de îi', 1132 en 400 ans, la réforme ç/réfforienne 
supprimant 3 jours eu 400 ans, ne |)rodiiil qu’un retard de 
O*, 1132 pendant cette période. 

Le nouveau calendrier, ou nouveau shjle, fui adopté succès- 
siveuiciil par presijuc tous les pays d’Europe. L’année 1600 
ayant été bissextile dans les deux calendriers julien et grégo¬ 
rien, l’avance du calendrier grégorien sur le calendrier julien 
t*st restée de 10 jours pondant le di-x-sepliènie siècle ; les années 
1700 et 1800 ayant été bîs.sûxtiles seulement dans le calendrier 
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julioii, ravaiiœ est muinlpnant de 12 jours, après avoir été de 
il jours poiidaiil le flix-lniiliùitio siècle. C’est ainsi iiue, dans 
les relations entre deux nations ([ui ont l'une le calendrier julien, 

fpvrici' 

raiilre le calendrier ^ré^jorioii, on date ainsi ' -- 1895. 

° ^ d mars 

Le calendrier grégorien produit un retard de rannée civile 
sur Tannée tropique, égal à 1^132 eu 4000 ans; ce retard pour¬ 
rait être réduit a 0',132 en décidant que les années 4000, 8000.,. 
seraient connnunes. 

L'année civile coniinence au janvier, à Tninuit, depuis 
(lliarles IX (I5C4); auparavant elle conimençail te 25 mars. 

Les dates des fêtes religieuses, dites mobiles, de Idîglise 
catliolîquo dépèiideiil à la fuis du mouvement du soleil et de 
celui de la lune, lilles sont toutes fixées parcelle de la fête de 
PAques, qui est célél>r6e le premier dimanclie apres la pleine 
lune qui arrive le jour de Téquinoxe du printemps ou qui le 
suit: c’est au plus tut le 22 mars et au plus tard le 25 avril 
(concile de Xicéo, 325), Les règles des compullslcs dilTèrenl 
(Tailleurs un peu de celles des astronoiries : Téquînoxe est fixé 
au 21 mars et la pleine lune ecclésiastique ne coïncide pas 
rigoureusement avec la véritable pleine Iliiio. 


87. Calendrier républicain, — I.e calendrier ré[>ubl!caîii français a 
été en usajiîe pendant treize années. On compte les années à partir du 
22 septembre 1792, époque de l'éipïinoxe dautonuie et de la fondation de 
ta Ilépubliqiie. L'année commence à minuit avec te jour civil où tombe 
réquinoxe vrai d automne pour Tobservatoire de Paris, Le commencement 
d'une année, et par suite sa durée ne peuvent donc Être obtenus à 
Favance que par un calcul astronomique précis. 

L’année est divisée en i2 Tiiois de 30 jours : voiclémiafve^ hrumain\ 
frmiaire^ ïitvoae^ pitivlôse^ ventôsej fjerminnl^ floréalj prairial^ me^sido}\ 
thermidor^ frucihhr. 11 y a en outre 5 ou 6 jours comptéiaentaires comptée 
après fructidor, suivant que l‘année doit avoir 365 ou 366 jours. 

Les mois sont composés de trois décades; chaque décade est de 10 jours : 
ju'inndijdaodtjlridi, quatridif qidntidij sexUdit svptkît\ oetidif non(df\ décadi. 

88, Autres calendriers, — Nous ne dirons rien des calendriers Israélite, 
musuliiian et coplite qui sont luiiisolaires, ou purement lunaires. Mais 
nous signalerons le calendrier persan, puremeiiL solaire, qui établit une 
concordance presque parfaite entre Tannée civile et Fannée tropique. 

Les années sont communes ou bissexLiles, et dans une période de 33 ans, 
il y en a 8 bissextiles, savoir celles qui ont les rangs 4, 8,12, 16,20, 24,28, 33. 
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L’écart est par suite utie avance de l’aiuiée civile sur l’année tropique égale 
à 0^,00685 en 33 ans, ou 0S2 environ en 1 000 ans. La conipensalion est 
donc plus exacte que dans le calendrier grégorien; en outre, dans celui-ci 
ou a pendant la périotie de 4ü0 ans une avance inaxinia de 0^75 et un 
retard maximum de 1^39; dans le calendrier persan, ]»our une période de 
3.3 ans, l’avance niaxima est 0^,22, et le retard maximum 0%73 seulement. 


niAlTIKK VI 

INÉGALITÉ DES JOURS ET DES NUITS 


89. Marche à suivre pour déterminer les durées 
du jour et de la nuit en un lieu donné et à une date 
donnée. — Lü süIoîI, iv’iiyaiU pas loiijoiii-.s la iiiônio décli- 
nalsoti, lu' re.sLe pas tous les jours <k‘ raiiiiéc le iiiônic l(‘nip.s 
au-dt’ssii.s tie l’Iionzoïi. Le jour est le temp.s poinlanL kuiuel 
le .soleil reste au-dessus tlo l'horizon; la nuit est le lemp.s 
pendant lequel il resie aii-dessoiis de l’horizon. 

INuir traiter simplement le iirohRuiie de Vinêtjnlité dr.s Jours 
rf dos nuits, c’est-à-dire [lour délerniincr en un lien terresli’e 
quelcimqne et à une date quelconque les durées resjtectives du 
jour et de la imil, nous assimileroius le soleil à une étoile pen¬ 
dant la durée d’un jour, l/ei'reur qui i’é.suUera de cette hvpo- 
thèse ne sera jamais eonsidérahie ; en oITet, la plii.s grande 
variation <le la déclinaison du soleil est de 24' par jour, aux 
environs des équinoxes, et la varialion de son ascension di'oile 
est toujours de l" par jour environ. Pour calculer les durées 
du jour et de la nuit à une ilate donnée, nous [)Ouvons donc 
sans inconvénient considérer le soleil comme une étoile avant 
pour déclinaison la déclinaison du soleil au midi moyen du 
jour considéré ; la trajectoire du soleil peudanl ce jour sera 
par suite un parallèle de la .sphère céleste. 


COSMOGRAPIIIK. 
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Nous sommes ainsi ramenés au prohlème »Iii n® II, avec 
celle <lifrérenco que la (léclinaison du soleil reste loujours 
comprise enlre —î et-j- e, î désignant roblifjuilé de l’éclip- 
liquc, c’est-à-dire 23"27' environ. Nous allons reprendre la 
discussion do ce problème par une méthode directe géomé- 
( ri que. 

90. Discussion géométrique du problème. — Coinsi- 
dérons la splièrc céleste qui a pour centre le Heu O d’obser- 
valion de latitude /., laliludc que nous supposerons d’abord 
boréale (fig. 73, 74 et 7ô). Soit 1111' riiorizon et Z le zénith, le 
plan du tableau étant celui du niéiddien. La ligne dos pôles 
est n*', et, comme l’on sait, ranglc POII' est égal à la 
latitude X, Si o est la déclinaison du .soleil au jour considéré, 
le soleil décrit pondant ce jour un parallèle SS', et Tare l'S e.st 
égal à 00" — 5. Si le parallèle SS'est tout etilier au-dessus ou 
au-dessous de l'iiorizon, il n’y a pas tie nuit ou il n’y a pas 
de jour. Si le pai'allèle SS' coupe l’iiorizon en deux points 
L el C, il fait jour pendant tjne le soleil décrit l’arc LSG, et 
nuit pendant (lu’il décrit l’arc (’S'L; les durées du jour et tie 
la nuit sont proportionnelles aux longueurs de ces arcs, lon¬ 
gueurs qu’il est facile d’obleiiir on vraie grandeur par un rabat¬ 
tement du parallèle SS' autour de sou iliamèlre SS' sur le plan 
tic la figure, en remarquant que la ligne LC est perpendiculaire 
à INI' et passe par le point île ronconire de 1111' avec SS'. En 
onire, il est clair qu’en un iiiéme lieu la durée du jour est 
d'aulanl plus grande que 3 est plus grande elle-même; lorsque 
2 est nulle, c’est-à-dire (|uaiiil le soleil décrit l’équateur, au.\ 
(•[loques tics équinoxes, le jour est loiijour.s égal à la nuit, el 
c’est [irécisémeiil de ce phénomène tjue les équinoxes lirenl 
leur nom. 

Comme le parallèle SS' prend pondant l'année loulos les 
positions possibles eniro deux parallèles limites syméln([ucs 
S,S'j cl S^S'ï, qui ont respectivement pour déclinaisons ■ 
et — î, il eu résulte que nous devons distinguer trois cas de 
figure ; 

1" Le Heu 1.) apparlienl à fa zo)ie ylaciale, c’est-à-dire que 
sa latitude est sujiérieurc à 90 "—e (fig. 73). Le parallèle S,S', 
est tout entier au-dessus de l’iiorizon, et le parallèle S 3'2 toul 
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entior un-dessous tie l’iiorizoïi. Si donc on part de l’éqninoxe 
du pritilenip.s, le jour augmente d’autant plus rapiflemcnt que 
X est plus grande, en devenant plus grand que la unit, qui 
diminue d’autant, et dès (jne le soleil atteint la déclinaison 
90® — A, il n’y a plus île nuit ; l’époque on se produit ce plié- 
noinène est d’autant plus rajtpi'ochée que X est plus gi'ande. 
l‘endant l’été, les mêmes phénomènes 
se l'oproduiscnt en sens inver.se, puis¬ 
que 5 reprend en décroissant les mêmes 
valeurs depuis 2 jusqu’à O. Il n’y a pas 
de nuit jusqu’au moment on i reprend la 
valeur tu )“ — X; en.suite le jour décroît en 
restant toujours plus grand que la nuit. 

Pendant l’automue, le jour diminue 
en devenant plus petit que la nuit qui 
augmeuted’autant ; à jtarlir du moment 

où 5 |)rcnd la valeur —(90" — X), il n’y a plus de jour. Pendaiil 


M 



riiivei', les mêmes phénomènes se reproduisent en sons inverse: 
te jour reparaît quand g reprend la valeur —(90"—X), et 
augmente ensuite en reslaiil plus petit que la nuit. Pendant 
rannée, le soleil pusse toujours au méri- ^ 

(lien à midi, au sud du zénitli : sa hauteur 
méridienne ninxirna est de. 90 "-|-5 — X, 
le jour du solstice d'élé. Le même jour, 
à minuit, sa hauteur est égale à 
— 9^ )" —j— £ —j— X. 

2" Le Heu O appar tic ut à la zone 
tempérée^ c’est-à-dire que sa latitude est 
comprise outre £ et 90"— t (lig. 74). Pes 
parallèles SiS', et sont placés 

comme rindique la figure, les points Sj et étant sur le qua¬ 
drant HZ. Si doue on part de l’équinoxe du printemps, le jour 
augmente d’autant pins rapidement que X est plus grande, et 
devient plus grand que la nuit, qui diminue d’autant : il atteint 
un maximum .1 au solstice d’été, et J est d’autant plus grand 
que X est plus gi-amie. Pendant l'été, les mêmes phénomènes 
se passent eu sens inverse. Pendant raulomnc, le jour diminue 
et atteint au solstice d’hiver un miniimim 24*'— J; 



Fio. 7i, 
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riiiver, lo jour augmente de nouveau. Comme précédemmenl, 
le soleil passe toujours au méridien au sud du zénith : sa hauteur 
niéridiennc maxima est 90' , le jour du solstice tl’élé ; à 

l'aris, elle est de G4"37'. Sa luiuteui méridienne minima est 
IK)' — I — A le jour du solstice d’hiver; à Paris, elle estde 17"43'. 

3“ Lf‘ tipu O appai'tifint à la zone torride, c'est-à-dire que sa 
latitude est inférieure h i (fig. 75). Les parallèles limites S,S', 

comme l'iiuliijue la figure, les points Sj et 
Sg étant situés resjiectiveinent sur les 
quadrants ll'Z et HZ. Les durées du 
, jour et de la nuit varient tout à fait 
comme <lans le cas précédent, et le 
maximum du jour est d’autant jdus 
faible que la latitude est plus petite. 
Mais le soleil ne pa.sso pas luujouis an 
méridien au sud du zénith ; quand sa 
déclinaison est égale à a, il ]>as.sc au 
zénith même; et (]uand sa déclinaison 
est plus grande que a, il passe au delà du zénilli, c’est-à-dire 
que les ombres sont dirigées non pas vers le nord, mais vers le 
sud. Sa hauteur méi'idienne, aju’ès avoir atteint î)(r, diminue 
et devient minima lejourilu soi.stice d’été ; sa valeur est alors 
îtO"— Le joui’ du solstice d’hiver, sa hauteur inérîdionne 

est encore minima et a pour valeur StO" — £— a. 

(tu voit netlomcnl, d’après ce qui précède, quels soûl les 
caractères qui distinguent les trois zones torride, tempérée et 
glàciale. Dans la zone torride, lo soleil .sc lève et se coiiclie 
toujoiii’s, mais passe au zénith deux jours dans l’aiitiée, et 
déjiasse lo zénith aux environs du solstice trélé. Dans la zone 
tempérée, le soleil se lève et se couche toujours, mais reste 
toujours à midi au sud du zénith. Dans la zone glaciale, uou 
seulement le soleil reste toujour.s à midi au sud du zénilli, mais 
il V e une période de jour perpétuel comprenant le solstice 
d’élé, et une période correspondante de nuit perpétuelle 
comprouanl le solstice tThivor. 

Il est encore facile do voir ce qui arrive dans les cas limites 
qui nous resleiil à examiner : 

1 “ Si le lieu (1 est le pôle iioial. le soleil décrit chaque jour un 
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notil cercle [larallèle à l’iiori/oii, et ce petit corde est au-dessus 
ou au-dessous de riiorizoïi, suivant que la déclinaison du soleil 
est positive ou négative. 11 l’ait donc jour pendant les si.v mois 
de printein{)S et d'élé, nuit pendant tes six moi.s d’aufoninc et 
d’hiver. 

2" Si le lieu O est sur le corde polaire arctique, Il n'y a de 
jour perpétuel que le jour iiiênie du solstice d’été; de môme il 
n’y a de nuit perpétuelle que le jour môme du solstice d’iriver. 

3 " Si le lieu O est sur le tropique du Cancer, le soleil ne passe 
au zénîtli qu’une fois dans l’année, le jour même du solstice 
il'élé. 

4 “ Si le lieu 0 est dans l’équateur, le soleil décrit chaque jour 
un petit corde perpendiculaire à l’horizon, et par suite le jour 
est toujours égal à la nuit. Le soleil passe au zénith les jours 
des équinoxes. 

Il .serait facile de décrire pour un point «le l’hémisplière austral 
les phénomènes qui correspondent à ceux que nous venons 
ifétudier ])Our un point de l'hémisphère horéal. !Mais on vint 
immédiatement qu’en deux points de même latitude, boréale et 
australe, les [ihénomènos sont identiques, si l’on a .soin de 
remplacer le printemps par l’automne, l’été par l’hiver et le nord 
par le sud. Coiitenlons-iious donc de ilire que le jour est |dus 
grand que la nuit pondant l’automne et l’iiivoi-, et plus petit que 
la nuit pmidant le printemps et l’été; que pour un point non 
situé dans la zone glaciah*, le jour atteint sou maximum au 
.solstice il’hiver et son minimum au solstice d’été; (pie pour un 
jjoiiil de la zone glaciale, il y a une période de jour peiqtétud 
comprenant le solstice.d’iiiver, et une période de nuit pei’péluelle 





91. Cercle d’illumination.— Pour les différents points d'un 
même parallèle terrestre, le jour et la nuit ont chaque jour la 
même durée, mais ils ne commencent pas en môme tem[i.s. La 
dilîérence des heures du lever et du coucher du soleil en doux 
lieux différents de môme latitude est égale a la diiTérence de la 
longitude de ces deux lieux. A chaque instant, il y a toujours un 
hémisphère de la terre éclairé et un hémisphère plongé dans la 
nuit, la distance du soleil à la terre étant assez grande par rap¬ 
port aux dimensions de celle-ci pour qu’on puisse considérer 
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connuft un grand cercle la courbe de conlacl avecia terrtvdu cùne 
circonsci’il au soleil el à la lorre. Ce grand cercle, qui sépare les 
deux liémisplièrcs éclairé et obscur, |K)rte le noui de cerch 
d iUmnination. Si à une date donnée la déclinaison du soleil 
est 3, le cercle d’illumination II'sera un granii cercb^ de la terre 
T, faisant avec la ligne des pôles 1*P' uii angle ITl* égal à la valeur 
altsulue de 5, vers la gauche ou vers la droite, selon que 3 esl 
positive ou négative, si l’on suppose le soleil situé vers la droite 

{fig. 76). 11 esl facile de déterminer 
la durée du jour et de la nuit sur 
un parallèle quelconque en se ser¬ 
vant du cercle d'illumination. Si ce 
parallèle, tel que BB', est tout entier 
situé dans riiéinisfdière éclairé, il 
y a jour perpétuel ; si ce parallèle, 
tel que CC', est tout entier situé dans 
l’hémisphère obscur, il y a nuit per¬ 
pétuelle. Si enfin ce parallèle, tel 
(pie AA', rencontre le cercle d illu- 
niiiialion en deu.x points M et A, 
les durées du jour et de la nuit sont respectivement proportion¬ 
nelles aux longueurs des arcs M.V'A, longueurs qu’il est 

facile d’oliteiiir en vraie grandeur par un rahattement du 
parallèle A.V' autour de son diamètre AA', eu remai([uant que 
la di'oite .M.N est perpendiculaire à AA' cl passe par le point de 
rencontre des lignes 11' et A.V. 

On pourrait discuter aisément le prohlème de l’inégalité des 
jours et (les nuits par la méthode que nous venou.s d’imliipier, 
et l’on parviendrait sans dil'liculLé aux résultats déjà li'oiivés. 



92. Calcul de la durée du jour et de la nuit. — Heures du lever 
et du coucher du soleil. — Si T refii’ésente la durée Jii jour qui 
correspond aune laliLude X et à ime déclinaison ^ du soleil, on peut calculer 
T exprimé en arc par la formule établie ,ni ii" 11 : 

T 

cos - — ~ tfï X (gtf. 

Celle niôine formule perrnotti'ait encore de discuter le problème de 
l'îiiéfçalité des jours et des nnits. 
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l’oUr .trouver le maximum J du jour en un lieu non situé dans la zone 
glaciale, il suffira de faire 5 — 6 dans la formule précédente, ce qui donne 

C 0 S '^ = — tg Xlg6, 


y 

Les lieures vraies du lever et du coucher du soleil sont par suite 24''-- 

'r 

et -J en temps aslronoinirjne. 

Si E désigne l'équation du temps au jour considéré, les heures moyennes 

T , . /T 

correspondantes sei-aienl en temps civil 12'' — matin et ( — + E 

du soir. 

On pourra aussi calculer razimuL A du point de l'horizon où se couche le 
soleil par la formule du ir 11 


cos A = 


si 11 
CO s À 


razimut du point où se lève le soleil sera 360^ — A* 

Hemarquons que Tazimut A varie Iiii-méme comme la durée du Jour, 


puisque sin J el 


^ - varient comme et 
cos X J? O 


Les calculs que nous venons d’iruiiijuer ne sont qidapprochés, car, 
comme nous l’avons déjà dit, le soleil ne peut pas être considéré rigou¬ 
reusement comme obéissant aux seules lois du moiiveuïent diurne. 
Sou mouvement propre en ascension droite allonge le jour d’envirou 
4 minutes. En outre, pour déterminer les heures exactes ihi lever et du 
coucher du soleil, il faudrait tenir comple de la réfraclioii qui nous fait 
voir les astres dans l’iiorizon, alors qu’ils sont à 34^ au-dessous de lui : le 
lever en est par suite avancé el le coucher retardé. 

Les calculs que nous avons faits se rapportent d ailleurs au centre du 
soleil, tandis que le jour conunence ou finit dès le lever ou le coucher du 
bord supérieur* 

Enfin, comme on n'observe pas du centre de la terre, il faudrait encore 
tenir compte de la parallaxe qui retarde le lever et avance le coucher du 
soleil d'une quanlité très petite, puisque son effet est de nous montrer un 
astre dans l'iiorizon, alors qu'il est au-dessus de lui. 

Quoi f[iril en soit, rapproximation que nous venons d'indiquer est 
suffisante dans bien des cas, et nous allons le montrer par un exemple 
choisi dans des conditions peu favorables, le mouvement du soleil en 
déclinaison à l’époque considérée étant assez fort. 

Calculer les lieures du lever et du coucher du soleil h Paris le 
mars 1895, sachant que 


X = 4-48W 


ÿ = — 7^34' 


E = + I2'"32\ 


fe 
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l/applicalion des formules ci-dessus donne ; 

tO^oO-" 

et par suite : 

Heure du lever : 6''48’" tlu matin. 

Meure du coucher : a**38*^ du soir. 

Iæs heures exactes sont tv^45"’ ^Jii malin et 3‘'41'*' du soir, et la vraie 
valeur de T est 

I.a durée iiiaxîinum J du jour à Paris caîculée par la formule 


J 

cos - = 
*? 


tgX tfî E, 


donne I‘i’'o8"’; l;i vraie valeur de J est 


93. Crépuscule. — L’exislenco do ralnio.s[>li&rc qtii rélléchil 
ia lumière solaire coninio lumière dîJTuse nous |)enuet, comme 
nous l’avons déjà dit, d’ètre encore éclairés, même quand les 
l'avoii.s dn soleil ne nous parviennent jdus directement, en pai'li- 
culier avant le levei* du soleil, |}endaut le crt'imsculr du malin 
ou fHfi‘orf\ et après le coucliei' du soleil, pendant le crépuscule 
du soir ou f/ru/tc. 

Le c/rpt(scit/f‘ cic//comnionce ou iinil au moment où le soleil 
est à f)“ au-dessous de l’horizon; à ce moment, les planètes et les 

étoiles do première grandeur dispa- 
l'aissenl tout à fait le matin ou 
commeiicenl là pai’aîtrc le soir. 

Le (t$ti’onom/f/ne com¬ 

mence ou finit au monnnit où le 
” soleil est à 1K“ au-dessous de l’iiori- 
zoii ; c'est quand il ii’y a plus dt* 
crépuscule que l'ou voit par une belle 
nuit sans lune loule.s les étoiles visi¬ 
bles à l’u'il nu, c’est-à-dire jusqu’à la 
si.xiônie grandeur. 

La durée du crépuscule dépend de la latitmb' du lieu t) 
d’observation et fie la déclinaison du .soleil. Eu elTel, soit IIll' 
le plan de i’borizoïi et SS^ le parallèle décril par le soleil au 
jour considéré (lig. 77). C est le point où le .soleil .se couche, 
le crépuscule du soir briit bu’sque le soleil est venu en un 
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point Cl situé à une liaiileiir (le 18® au-dessous de [’liorizoïi; si 
O'est le centre du cercle SS'» la durée du crépuscule est l’ang-le 
GO'Cj converti en temps, angle dont la grandeur dépend évidem¬ 
ment de la position du cercle SS'par rappoiT ii l’horizon, c’est-à- 
dire de la latitude de 0 et de la déclinaison ilu soleil. Il est clair 
d’ailleurs que pour une même époque, le crépuscule est d’autant 
[dus long que la latitude X est plus grande en valeur absolue, 
puisqu’alors Tanglo dos plans <lu cercle SS'et de l’horizon, c'est- 
à-dire ‘JO" — A (en supposant a positive), est plus petit. C’est ce 
qui explique püur([Uoi dans la zone terrifie la nuit et le jour so 
succèdent très brusqnemeni, tandis qu’à mesure qu’on s’éloigne 
vers le nord, les nuits d’été restent claires, le crépuscule étant 
très long. 

La durée du créjiiiscule civil à Paris varie entre 84"' au 
moment des équinoxes et dd"" au moment «lu solstice d’été. Le 
crépuscule astronomique a une valeur à peu près conslanlo de 
1 " 18™ à l’éfjuateur; àl*aris, son minimum est fie 1**49'" vers le 
12 mars et le Liocloiirc; au 81 mai, il est de 8''45"'. Il n'va 
pas de nuit proprement tlite, c’est-à-fÜre que la iu'une empiète 
sur raurore fiés que le soleil ne s’aljaisse pas à 18" au-dessous 
fie l’horizon, ce qui arrive depuis le 12 juin jusfiirau SOjum. 
En ctTet, la dépression maxima du soleil au-dessous tic l’horizon 
est égale à 1)0'’—a — 5, en appelant a la latitude fin lieu et 2 la 
déclinaison du soleil. A Paris, où X = 48".ÙO', il n’y a [dus de nuit 
tant que l’on a 1)0"— X — i<C. 18", fToii 2>23" 10', c’esl-à-dire 
flu 12 au 30 juin environ. 
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CIIAPITUE VII 


ROTATION DU SOLEIL 


94. Taches du soleil. — Si l’on observe avec une lunette la 
surface du soleil, on y remarque en général la présence de taches. 
Ces taches se déplacent d’un jour à l’autre, et .si l’on élmlie 
graplii(]ueinenl on par le calcul leur trajectoire sur la surface du 
.soleil, on constate que chacune d’elles décrit une dcmi-cllip.se 
très aplatie, ce qui indique que le point de la .surface sphérique 
du soleil qui lui coiTes[>oml décrit une circonférence dont 
l’ellipse o.sl la projection orthographiijiie sur le plan du di.sqne, 
et dont le pian est peu incliné sur celui de l'écliptique. Le sens 
du mouvement est d’ailleurs du bord oriental ver.s le bord occi¬ 
dental, c’est-à-dire le sens dîiect. 

Si l’on étudie les diverses courbes décrites par les diverses 
taches et la loi do leur iiiouvemeiit sur ce.s courbes, on 
constate encore <jue les taches sont cntraiiiées par un mouve¬ 
ment d’eiisemhle : elles décrivent dans le même temps des 
cercles dont les plans sont parallèles. Il faut en conclure que le 
soleil tourne sur lui-mènie autour d’nn axe presque perpendicu¬ 
laire au plan de l’éclipliijuc. Celle conclusion est conlirmée par 
ce fait ([uo certaines taches, après avoir disparu par le boni 
occi<leutal <lu soleil, reviennent après un temps constant se 
montrer de nouveau au bord oriental. Pour obtenir une grande 
certitmle dans la délcrmiiuilion du temps ile la rotation du soleil 
et la position de son axe, il faut comI)iner les observalioiis d’un 
grand nombre de taches. Les taches sont en effet des t'ormalioiis 
plus ou moins é[)héméres qui ne se produisent que dans deux 
handes de la surface du soleil compiâses entre h)” cl 35’ de 
latitmlc héliocenlriquo boréale et australe ; elles .suhisseiit des 
changements coulii}ueIs et sont animées de faibles monvenients 
propres; c’est ainsi que celles (jui sont rapprochées de l’équateur 
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loiinicnt un peu plus rapùlementque celles qui sonl voisines des 
pôles. La durée des taclies varie de quelques jours à dou.v ou 
trois mois. Le nombre des ladres .sur le soleil est d’ailleurs très 
variable; il pré.scnle des maxima et des ininima très prononcés. 
Il s’écoule 11 ans environ entre deux maxima ou deux minima 
consécutifs, et une période de ô ou t> ans entre un maximum et 
un minimum consécutifs. 

Le dernier maximunij en retard de près de deux années, a eu 
lieu îi la fin de 1883; le dernier minimum en 1890; il n’y avait 
alors pour ainsi dire pas de taches sur le so leil. 

95. Rotation du soleil. — La discussion des observations 
des taches ilu soleil donne les résultats suivants : l’équatcMir du 
soleil est incliné de 6'’58' 
sur* le plan de l’écliplique; 
la longitude du point où 
l’équalenr rencontre l’éclip- 
liqueen passant daits le sens 
du mouvement de l’hémis¬ 
phère austral dans l’hémis¬ 
phère boréal, le centre de la 
sphère céleste étant supposé 
coïucider avec celui du soleil, 
est de 75" environ en 1895. 

La rotation du soleil se 
fait dans le .sens direct, 
comme celle de la ferre; sa 
durée apparente est do 
27^,3; su durée réelle est de 25U'‘20'". Il est facile de 
comprendre la dilVérence qui existe eiiti'O la durée apparente et 
la durée réelle de la rotation. Soit S le soleil et l'la terre au 
moment où l’on voit une tache .M dans la direction TS (fig. 78]; 
quand on reverra celle taciic dans la même direction, celle du 
centre du .soleil, eehù-ci sera en en vertu do sou rnonvement 
autour de la terre, et la tache en l’onr plus do simplicité, 
supposons l’équateur solaire coïncidant avec réclijttique. et le 
mouvement du soleil autour de la terre circulaire et uniforme. 
Le temps qui sépare les deux ohservationscst la durée apparente 
do la rotation, 27‘,3. Mais si par S' nous menons S'M, parallèle 


V i 
t ■/ 
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Fig. 
















I.EÇONS DE COSMOEUADIIIE 




à SM et <lc même sons, la durée réeile tic la rotation 
est le lempsqni est nécessaire pour que M vôonne, en se inouYaiil 
dans le sens de la flèche, en M, et non en M^; elle est donc pins 
courte (|ue la tlui’ée aj)parenle, et en l’appelant æ, on a évidem¬ 
ment, en supposant la rotation uniforme, 


.r 


300 ’ 


271,3 30O'’+M'S'.M 


Mais l’angle M'S'M, est égal à l’angle STS', et l’on a en vertu 



s 


S ï 


360* X ; 


27.3 


305,27) 


d’on 


27J,3X 365,25 ^ 

■r=. — ■ . - =2-v,4, 

,i>.) 




Kn réalité on a 


.r=25M'‘20'“. 


La planche IL placée à la fin du volume, représente le soleil 
avec quelques taches. 

Nous reviendrons plus lard sur la consllliition physique du 
soleil en parlant de celle des étoiles; le soleil doit être regardé 
en effet comme une étoile. 
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CllAlMTUE VIII 

MOUVEMENT RÉEL DE TRANSLATION DE LA TERRE 


96. La terre est animée d’un mouvement de trans¬ 
lation. — i\ou.s avons déccit jusqu’à présent te mouvement 
apparenf du soleil et les pliéiiomènes qui s’y rapportent en 
supposant la terre immobile. Le luouvomcul du soleil résulte, 
comme nous l’avons reconnu, de deux mouveiuenls : le premier 
qui lui est propre el le second, le mouvement diurne, qui est 
commun à tous les astres. Mais nous savons que la terre tourne 
sur elle-même, et par suite, si Ton suppose le centre de la leri'o 
immobile, le soleil n’a plus ([ue le mouvement propre annuel 
que nous avons décrit. 

Bien de.s raisons nous forcejit à penser que le centre de la 
terre n’est pas inimol)ile, et (pie par suite la tei're est animée 
d’un mouvement de translation. 

Parmi ces raisons, nous pouvons citer eu premier lieu l’exis¬ 
te ne e de la parallaxe annuelle des étoiles, dont nous parlerons 
plus lard. Le pliénornéne de Vaherralion annuelle de la lumière, 
découvert par Bradley, est une iireiivc suffisante de la non-im¬ 
mobilité de la terre; nous le décrirons sommaironient plus tard. 
Enfin, si l’on envisage les autres planètes, absolument compa¬ 
rables à la terre, leur mouvement très compliqué par rapport à 
la terre devient très .simple si on le rapporte au soleil considéré 
comme immobile; ce mouvemenl est réglé alors jtar dos lois 
identiques à celles qui régissent le monvenienl de translation de 
la terre par ra[q)ort au soleil. 

D’ailleurs, la Mécanique céleste, adoptant la loi de la gravi¬ 
tation universelle découverte par Newton, cl dont toutes les 
consétpienees se seul loujour.s trouvées vérifiées dans les plus 
petits détails, nous enseigne <pie les choses se passent de la 
façon suivaiiLe : 
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Par rapport au soloil siijiposô immoliilo, la lerro a un inoiive- 
meiil relatif: elle déerll une courI)e plane, une ellipse dont l’iin 
(les foyers est le soleil ; ce mouvement se fait dans le sens direct 
et est réglé par la loi des aires. 

ICn outre, la terre tourne sur elle-nuime autour de son axe 
incliiu’ de 23'’27' environ sur l’axe de l'éelipticpie, et qui se 
transporte parallèlonienl à lui-ménie. 

Knlin, I’éclipti({ue el l'équateur sont soumis à de petites 
variations (préeession et nutation), et do même le mouvement 
de la terre dans l’écliptiqne o.st soumis à de faibles inégalités. 

Pour niüiilrer i]ue tous ces faits sont ju'ouvés par l’observaiion 
directe, il nous suffira de faire voir (jue si l’on suppo.se la terre 
lixe, le soleil décrit autour d’elle, coniine foyoi-, une ellipse, et 
([lie son inouvement sur cette ellipse est réglé par la loi des 
aires. 

Cionsidérons, en effet, rellipse déci'ite par la terre autour du 
soleil S considéré comme fixe, et soient à des instants doumas, 

les positions de la terre (fig. 70). Par un point 



lixe 1, menons des droites IS^ ÏS'', égales el parallèles 

aux droites T'S, T'"S,T''"S.., eide iiK'mie sens. La courbe lieu des 
points S', S'"..., c’est-à-dire la trajectoire apparente du soleil 

par ra|(porl à la terre supposée immobile en sera une courbe 
lioniolbélique inverse de l’ellipse lieu des [loiiits V, 1", 1'"..., 
le'rapport d’iiomolhétic étant I ; ce sera donc une ellipse (‘gale, 
et comme les points 1' cl S sont lioniologuos, le point 1 .sera un 
foyer de eetlc ellipse. D'ailleurs, celle ellipse sera décrite par le 
.soleil dans le sens direct comme la première par la leri-e, el le 
mouvement sera réglé par la loi des aires, puisque chacun des 
secteurs, tels que S'T S'', est égal an secteur Iiomologiic T'S'F 






































MOUVEMKNT IlÉKL DE TliANSLATION DE LA TEIUIE 


12“ 


c’est là pi't'cisénienl le mouvement ap|iaroiil du soleil, tel qu’il 
résulte des observations. Quand le soleil est au périgée en S, 
ou à l'apogée en So, la terre est en réalité au périhf'/îp ou à 
V aphélie 'IV 

La demi-droite à partir de laquelle ou compte les longitudes 
étant toujours I'y! qui va de la terre à réquînoxo du printenip.Sj 
on voit encore qu’à cliaque instant la longitude héiiacenlrique. 
de la terre, c’est-à-dire l’angle fies directions Tv et S'I'', |>ar 
cxemjile, compté dans le sens direct, diiïèro <le 180*’ de la longi¬ 
tude fjéûcenii'ique corie-spoinlante du soleil, 

Tous lesphénoniénes que nous avons décrits ilans les chapitres 
ju'écédents, tels f]ue l’inégalité «les saisons, la [iréression des 
équinoxes, l’inégalité des jours et des nuits, etc., otit été 
expliqués en supposant la terre fixe : on pom-rait les ex])liqnnr 
aussi bien en siqqfosanl le soleil fixe. Au foinl, ces nouvelles 
explicalifjiis no difTéreraient pas des premières, car, [tar l'appoid 
à lin observateur en mouvement, tout so'passc eomnio s'il était 
fixe, les antres objets recevant, outre bnir mouvement propre, 
im mouvement égal et directement opposé à cidiii de l’obser- 
valonr à cbaf]ue instant. 
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La Lune. 


CIIAPITRI-: l’IlKMlKlî 

MOUVEMENT DE LA LUNE AUTOUR DE LA TERRE 


97. La lune n’est pas fixe sur la sphère céleste. — La 
lunr |)ar[ici|>e comiiu* le soleil au niüiiveiiKMit diurne de la 
sj)lièio céleste. Mais, eu ouli'o, elle a au.ssi uii mouvement 
projn’o sui'la splière céie.ste, c’est-à-dire qu’elle ne reste pas fi.\o 
par l’aiiport aux étoiles. Ce mouvement se l'ecouiiaîl connue 
celui tlu soleil, et se t'ail dans le meme sens que celui du soleil, 
c'c.st-à-dire dans le sens direct; la route de la lime à travers les 
étoiles diffère d’ailleurs peu de celle du soleil et l'este toujours 
dans le zodiaque. 

Le rnouvement de la lune est Ideu [ilus rajiide ({ue celui du 
soleil : la lune fait, eu ell’et, le tour de la splièi'e céleste eu 
moins d'un mois. 

98. Observations de la lune. — Lu lune, »|iu a une forme 
très seusihieuieiit sphérique, a des nhmea que nous étudierons 
plus loin. Elle ne nous apparaît comme un disque circulaire 
qu’au moment de la pleine Inné, et c'est aloi'S seulomcnt que 
l’on peut vérilier, comme nous l’avons fait pour le soleil, la 
sphéricité presque parfaite de la lune. Il eu résulte que l’on ne 
peut observer directement le centre de la lune. On y arrive de la 
fm^mn suivante : on observe seulement le bord circulaire de la lune 
que r.on voit; si, par exemple, il s'agit d’une liauteur, ou observe 
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!(' boi'd lioi’izontal supérieur ou iiiférieui-, suivant les cas, puis 
on retranche tle la lianleur de ce bord, ou on lui ajoute, 
suivaiEl les cas, le denii-dianiètre ajjparcnt de la lune : on 
oblienl ainsi la liauleiir du centre de la lune. De nièine, s'il s’agit 
d'un passage au méridien, on observe le temps du passage du 
bord oriental ou occidental, et on retranche de ce temps, ou on 
lui ajoute le temps du passage du ilemi-iliamètre, teEn[)s (jui se 
déduit sans difficulté de la valeur du diamètre appai'Cnt et de la 
déclinaison de l’astre. 

Le diamètre apparent de la lune est lui-même vai'iable, 
comme celui du soleil; ou |teiil cependant le mesurer, car, 
comme nous le vei*rons dans l’explication des pliases, ou voit 
toujours la moitié de la circonférence de la lune : celte moitié 
a pour corde un diamètre, que l’on peut mesurei' avec une 
lunette dont l’ocnlaîre est muni d’un réticule à fils parallèles. 
Pratiquement, on trouve dans les épbérnériiîos le diamètre 
apparent de la lune pour chaque jour de rannéc; mais sa 
(“omiaissance résulte de mesures faites comme nous venons de 
b' <liro. 

Il faudra encore avoir soin de corr'iger de la réfraction et 
de ta parallaxe les observations de la lune, aliii de les rendre 
comparables, en les l'apportant au coni re de la terre ; la parallaxe 
de la lune, dont nous parlerons pins loin, est d’ailleurs 
considérable. 

99. Lois du mouvement de la lune. — En faisant un 
grand nombre d’observations de rascension droite et de la 
déclinaison de la lune et en mesurant cha(|ue fois son diamètre 
apparent, on peut étudier son mouvement par rapport fi la 
terre, comme nous avons étudié le mouvemeiil apparent du 
soleil. Voici les lois de ce mouvement ; 

La lune déet'it aii/oitr de la ten'e une (dlipse dont lu teeve 
occupe un des fot/ers^ et ce /nouvetnenf est ré<jlè par la loi des 
aires, c’osl-îi-dirc (|ue les aires balayées par le l'ayoïi vecteur 
sont proportionnelles aux temps enijtloyés à les décrire. 

On voit que cos luis sont identiques à celles du mouvement 
du soleil; au.ssi pouvons-nous nous dispenser de les expliquer 
davantage. 

Il est nécessaire d’ajouter, toutefois, (pie ces lois ne sont pas 
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ahsulumenl i-igoitreuses, «le miVnio que celles «]ui régissenl le 
niouvenient «lu soleil; les écarts ou /»eV/«/<Vc.v sont, d’ailleurs, 
bien plus considérables que dans ce dei'iiiei* cas : les déplace¬ 
ments du plan de l’orbite de lu lune cl les inégalités du mouve¬ 
ment de la lune dans son orbite, qu’elles soient séculaires ou 


périodiques, sont très sensibles. 

Voici les «lonnées numériques qui fixent la position de 
l’orbile de la lune et son mouvement dans son oibite, ainsi que 
les «léplacemcnls principaux de cette orbite et les inégalités 
principales de ce mouvement. 

Le grantl cercle LL', trace «lu plan de l'orbite de la lune sur 
la splièi'c céleste (I (lîg. 8t )], rencontre récliptique EE'en deux 

points diamétralenicnl üppo.sés X, X' ; 
ces points sont les nœuds de l’orbite 
luuaii'e, et la ligne XX' est la lif/ne des 
nœuds. Le mouvement de la lune se 
fait dans le sens «lirect ; le point X, où- 
elle traverse l’écliplique poiii' passer 
de rbémisplière austral «lans l’hé- 
mispbère boréal, ces hémisphères 
étant «létermînés par l’écliptique, est 
\e nœ.iid ascendant", le point X' est le 
nœud descendant. L’angle des jtlans LL' et EE' est YbicHnaison 
de l’orbite lunaire; la longitude du pointX, comptée à parlii* de 
l’équinoxe est la lonç/itude du nœud ascendant. Ces deux 
éléments, inclinaison et longrtude du nœud ascendant, déter¬ 
minent complètement la position de l’orbite lunaire. L’inclinaison 



movenne «le l'orbite de la lune est «le 5®8'48''; elle varie entre 
o'O'1" cl 5“ 17'35". La longitude du nœu«l ascendant était de 
146“ 13'40" le 31 «lécombre 1849 à midi moyen, temps do l’aris; 
elle diminue de 3' 10", 63 par jour, c'est-à-dire que la ligne des 
nnnids a sur l’écliptique un mouvement rétrograde uniforme : 


elle accomplit sa révolution en 679-1', 39, soit 18 ans environ. 

* J 


L’orbite de la lune est une ellipse dont un foyer est la terre 
en 0 (fig. 81); si AP est le grand axe de cette ellipse, le point P, 
plus rapproché du point O, est le péi'Uféc ; le point A est Y apogée. 
Le périgée et l’apogée sont évà^lemmenl les points où. dans son 
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inouveiiient autour de la terre, la lune se trouve à sa plus petite 
ouàsaplus grandedistaiice delaterre. J.'excentricité derorbitede 

UL 

la lune, c’est-à-dire b’ rapport-.-^, eu ap[ielant L son centre, est 

petite : sa valeur est O, (>549, soit euvii'on. Si le ray»ni 

vecteur du périgée rencontre la splière céleste en l* (fig, 80), la 
position du périgée est définie par la somme dos arcs et XP, 
t|UO l’on appelle V^lont/itwir dupérifféi> \ la longitude du périgée 
était égale à 99“ 5P 52^' le 
:î 1 décembre 1849 à niidimoven. 

Le péi'igéo est animé dans le 
sens direct d’nn moiivemeiit dont 
la période est de 82825 57, soit 
un peu moins de 9 ans. 

Le moyen mon veinent en lon¬ 
gitude de la Inné, on nn jour 

inoyen est de 18°1()'8>5", 08; sa longitude movenne était de 
122 "59'55^' le 81 décemlji*e 1849 à midi moyen. Sa iongitinb' 
moYeniie à une é|n>(]ue (pielconijue t esl facile à obtenir ; c’est, 
en ajipelantLu la valeur précédente, et t — l’intervalle de temps 
écoulé depuis le 81 décembre IK49, exprimé eu jours inoyeus et 
n le moyeu mouvement, 


P 



|j— ij.i — ^0- 


La longitude vraie de la lune se compose de sa longitude 
moyenne, de la réduction àVéclipLÎque qui provient fie l’incli¬ 
naison, de Xéquution du (‘cntre^ duo à rexcenti icité, et de diverses 
inégalités dont nous ne [louvons jiarler ici. 

L’équation du centre est analogue à celle du solcÜ; son 
maximum en valeur absolue esl de fî“2(y. La rédiiclion à l’écli])- 
liquc (‘st analogue à la réduction à l’équaleur que nous avons 
considérée en parlant de rasconsion droite du soleil; elle esl 
toujours fort petite. Les autres inégalités prises ensemble 
peuvent atteindre on valeur absolue un maximum d’environ 2'. 

100. Mouvement de la lune en longitude et en 
latitude. — Noms venons d’indiquer les lois <lu mouvement de 
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la lune en longitude. Comme celui du soleil, ce mouvement 
n’est pas iiniCorme; mais, de plus, à cause de sa rapidité et des 
grandes inégalités auxquelles il est soumis, c’est à peine si on 
peut le considérer comme uniforme pendant le court espace 
d’une heure. Il en est de même de sou mouvement en latitude; 
pendant une révolution de la lune, celle-ci s’annule .deux fois et 
atteint un maximum et un rainimum égaux en valeur absolue 
à rinclinaison de rnrl)ile lunaire. 

101. Mouvement de la lune en ascension droite et en 
déclinaison. — Les lois du mouvement do la lune permettent 
de calculer à chaque instant son ascension droite et sa décli¬ 
naison. Comme la longitude et la latitude, ces deux coordonnées 
varient rapidement; c’est à peine si on peut regarder leur 
variation comme uniforme pemlanl l’es[)ace d’une licure. 

En vertu du mouvement de la ligne (les nœuds, l’obliquité de 
l’orbite hinaire sur réquateur peut varier entre 18* lo' et 28“4.'»'. 
La déclinaison de la lime ne dépasse donc jamais en valeui' 
absolue 28"4.V. Si l est i’iiictiuaison de l’orbite lunaire sui’ 
l'équateur pondant une révolution de la lime, la déclinaison do 
ta lune s’annule doux fois pendanl cet iiitei valie de temps 
et atteint un maximum et un minimum éü^aux eu valeur 
absolue à L 

La cnnnaissance des coordonnées éijnatoriales de la lune 
permet de calculer, pour cliaipie jour de l’aniiée, et ou un lien 
donné, les heures du passage au méridien, du lever et du 
coucher de la lune; on trouve ces heures dans tous les recueils 
d'éplicmérides. 

On étudierait facilement lu variation des jours et des nuits 
lunaires en un lieu donné, comme nous avons étudié rinégalité 
des jours et des nuits. 

102. Révolution sidérale. — Révolution synodique. 

— On apjielle révoluilnn sidérale de la lune le temps nécessaire 
pour que la longitude moyeiiiio de la lune, compléc a partir 
d'un équinoxe fixe, augmente de 360". C’est donc le temps qui 
est nécessaire à une lune lictive qui iléci'irail l’éclipti([ue d'un 
moiivemenl uniforme, pour faire le tour du ciel. La révolution 
sidérale '\' esl 

J = 7" 43“* i r,5. 
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On appelle révolKiion tropi({iti' le temps nécessaire pour que 
la longitude moyenne de la lune rapportée à l’équinoxe moyen 
de chaque instant augmente de 1160". Elle est un peu plus courte 
que ta révolution sidérale, à catise du mouvement rétrograde 
(le réquiiioxe ; sa valeur est de 'ZV 7" 43"' 4%7. 

On appelle révofullon (inomollstuiuc la valeur moyenne de.s 
intervalles de temps qui sépai'enl deux passages consécutifs de 
la lune au périgée. Sa valeur est plus grande que celle d(* la 
révolution sidérale, à cause du mouvement direct du périgée ; 
elle est de 27' 13'' J8'" 37*,4. 

On appelle révolulion draconitirpw la valeur moyenne des 
int.ervalle.s de temps qui séparejit deux passages consécutifs de 
la lune îi son nœud ascendant. Elle est pins petite «pie la révo- 
hilion sidéi'ale à cause du mouvcinont rétrograde <lu nœud; sa 
valeur est de 2-7^ S** 5™ 36*. 

Ou appelle révolution aynodupto le temps qui est nécessaire 
pour (juc la difTérence entre les longitudes moyeimcs de la lune 
et du soleil, rapportées à un môme équinoxe, augmente de360^. 
On lui donne eiicoix- le nom de lunaison on de mois lunoirr, 
parce que, au bout d’une révolution synoditpie, le soleil et la 
lune se retrouvent dans la même position relative par rapport 
à la Icrre. La révolution synodique S a pour valeur 

S = 29M2“44'"2“,9. 

H esl facile de Ir üuver la relalioii qui exi.sle entre la révolu¬ 
tion sidérale T, la révolution syitodiijuc 8 et la durée A de 
l’année sidérale. Si eu effet ou appelle a l’arc décrit par le soleil 
pendant une lunaison, l’arc décrit pendant le même temps ]Kir 
la lune sera 360“-{-(z ; si a esl exprimé on degrés, le temps mis 


par le soleil pour décrire cet arc temps rnis par la 

lune pour décrire l’arc 360 "-|-1 est S et aussi ; ou a 

*A)0 ' 

donc 
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OU encore 


1 1 


1 


J S A* 

CeUc reluiiun csl évideiilc on roniunjuanl que la vilcsse 
synodîqiie ^ de la liiiio est égale à la dilTérence des vitesses 

O 

sidérales cl do la lime et du soleil. 

1 

C’esl la révolution synodique que l'on détorniiiic direclement 
par roliservalion ; on on déduit la révolution sitléralo jiar la 
formule précédente. 

On appelle ctfcle lunaire, ainsi que nous l’avons déjà dil, une 
période do 19 années juliennes ; ces 19 années conliennenl 
235 lunaisons jilus l'‘28'“ 38',5 : il en résulte qu’au bout de ce 
cvcle, les nouvelles lunes reviennent au.x mêmes dates de 
rannée dans le calendrier julien. 

103. Syzygies. — Quadratures. — Lorsque le soleil cl 
la lune oui même lougiluile, on dit qu'ils sont eu conjonction ; 
lorsque leurs longitudes diffèrent de ISU", on dit qu’ils sont on 
opposition. La conjonction ot l’opposiliou sont les si/zf/gies. Au 
moment d’une syzygie, le soleil, la (erre et la lune supposée 
dans le plan do récliptique sont en ligne di'oilo; mais, pour une 
conjonction, la terre est d’un même côté tlu soleil et de la lune, 
tandis que, pour une 0|q)Osition, la tei’re esl entre le soleil et 
la lune. 

Los oppositions sont faciles à observer; c’est en observant 
un grand nombre d’oppositions que l’on a pu délorminer avec 
une grande précision la révolution synodique do la lune. 

On dit (|ue le soleil et la lune sont en (juadrature lorsque 
leurs longitudes diffèrent de 9</. Pendant une lunaison, il y a 
doux quadratures, séparées par les syzygies. 

Pendant le jour aslronomi([ue dont le commencement arrive 
immédiatement après une conjonction, on dit que ydye do la 
lune esl 1 ; pendant les jours suivants l’êge de la lune esl suc¬ 
cessivement 2, 3, 4,...; son maximum peut être 29 ou 30. 
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CIIAIMTUK ii 

DISTANCE DE LA TERRE A LA LUNE 
DIMENSIONS DE LA LUNE — ROTATION DE LA LUNE. 


104. Parallaxe de la lune. — Distance de la terre à 
la lune. — Si l’oii répète ce que nous avons dit au cliapitre iii 
du livre 111, on voil que, en appelant r le rayon de l’équatour 
terrestre, d la distance de la lune à la terre, P' la parallaxe 
horizontale équatoriale de la lune, on a la relation 

r = d sin P'. 


Si n est le demi-grand axe de l’orbite do lu lune, c’est-à- 
dire la distance nioycnne de la lune à la terre, la parallaxe 
correspondante est P, et l'on a la relation 

)' = a sîn P. 

Voici le principe de lu méthode employée iraltord \)tw lAilandv 
et rabi>é de LacnUle tipéranl simultanément, le premier à 
Berlin, le second au sur le môme méridien. La terre '1' 
étant supposée sphérique, 
supposons que l'on me¬ 
sure en deux lieux A el A', 
situés sur le môme niéid- 
(lien, les distances zénî- 
lliales apparentes Z.\L, 

Z'A'L de la lune au mo¬ 
ment de son passage à ce 

méridien (fig. 82). z- 

Dans le quadrilatère 

L.‘VTA', 011 connaît les cotés TA et TA' égaux au rayon de la 
lerre, les angles en A et A', suppléments des distances zéni¬ 
thales mesurées, et Tanghi ATA' égal à la (liiïércnco algébrique 

iservalioii. 11 en l'ésulte que l’on 



I 

. « 



■ « 
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peut calculer les angles AI/]’, A']/!’, e’e.sl-à-dirc les parallaxes 
(le liaiilour de la lune relalîves aux lieux A el A'el aux dislanres 
zi^uilhales inesui-ées. La jiarallaxe Inu-izonlale île la lune s’eu 
dédnil ihiinédialenioul. 

En réalili?, on u’ohserve pas eu deux lieux situés rigoureuse- 
nient sur le même niéridien, et la terre ii’esl pas absolument 
spliérique. On peut racilemcuf tenir compte de ces causes 
d’erreur, el l’on Irouve que la parallaxe horizontale é(|natoriale 
moyenne P de la lune est égale 

Si c est rcxcentricilé de l’orhile lunaire, d varie entre 
(1 — t‘) et « (1 -j- e) ; par suite P' varie entre un maximum el 
un minimum P, et Pj tournis par les équations 


si 11 P, 


sin P . ,, sin 1* 

, sin Pj=: 


l 


c 


14- 


ies inégalités du mouvenuMit de la lune augmentent ce 
maximum el diminuent ce minimum. Le véritable maximum 
(le est 61' ^50" (uiviron et le véritable minimum est ô^i'oÿ". 
Lonnaissant P, on a 

r 


fl 


sin P’ 

d’où a =:60,'/7 

La distance muvenne de la terre à la lune est donc de 
60 ravons terrestres environ, soit d8-4(KHl' kiloinètre.s en 
nombres ronds. 

La distance maxima, qui eorre.spond au minimum de la 
parallaxe, est d’environ 64 rayons terrestres; la distance minima, 
qui correspond au maximum de la (laraltaxe, (.*st (renviron 
56 rayons lerre.stres. 

105. Diamètre apparent de la lune. — Dimensions 
de la lune. — Si H est le rayon de la lune et o son diamètre 
apparent à la distance moyenne, on a, comme pour le soleil, la 
relation 


U 


d sni 


N 

0 


d'où 


O’ 




H —/■ 


sm - 


sin P 


O 
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Si, à un jnstaiif ([uclcoinjue, o' est le iliamcli'e a 
luno el I*' sa parallaxe boi'izontale, üii a de môme 



1:37 

la 




Slll 


n 


r 


iVùu 


shi 






sin I*' 


% 

* 0 

SI II — 

V 


sin P' sin I’ 

La valeur de 5 esl do :il' K" ; celle valeur est donc scnsi- 

))leinenl égale au dianuMre a[)parenl moyen du soliul. 

•I 

t)n en déduit que 11 = (i,27-lv‘, soil encore jj e; [lai’ suite, le 
rayon de la lune est de t 741 kilomètres. Le volnnie de la lum* 

V 

l'sl la cinquantième [uirtie do celui de la terre, 

La valeur maxiina di‘ 5' esl ‘S.Vm"', sa valeur niiniina esl 

29' 26". 

.Nous avons déjà dit que la lune, cuinme le soleil, paraissait 
devenir plus grosse à mesure qu’elle se rapproeliail de l’Iiorizon, 
l't nous avons vu que c’élait là 
une simple illusion d’optique. Il est 
facile de vérifier qu'au coiilraire, 
le diamètre apparent do la lune L 
vue d’un point A de la surface 
lie la terre T augmente à mesine 
que l’astre s’élève dans le ciel 
(fig. 83). En effet, la distance Ld’ 
de la lune au centre de la terre 
restant constante, il est claii' que sa 
distance LA au lieu d’observation 
tliniinue à mesine que la di.stance 
/.énitliale apparente L.\Z diminue 

elic-mème ; par suite le diamètre appai'ont de l'astre augmente. 
Celle augmentation peut atteindre jiour la lune une demi- 
minute quand elle pas.se au zénith. 

Le môme raisonnement s'apjdiqucrait au soleil : mais 
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l’augmenlîUioii de suii diamètre appareiil est altsolument 
tiégligeahio, 

106. Masse et densité de la lune. — La niasse de lu 
lune peut, comme celle du soleil, être facilement déterminée ; 

on la trouve égale Èi de celle de la terre environ. La densité 

0 ( T 

moyenne de lu terre étant comme nous l'avons dit 5,5, il en lé- 
suite ({ue celte de la lune est enviroii , e’est-à-dire :î,4. 

107. Rotation de la lune. rionune les autres corps 
célestes, la lime tourne sur clle-mème. On remaï que en elfet à 
sa surface des taches giisAIrcs, ijui, contrairement aux ladies 

__ du soleil, l'estent absolument 

lixes les unes par rapport aux 
autres et sont permanentes, de 
sorte «m’on doit ie.s regarder 
eonimc des accidents de la sur¬ 
face sulîile do la lune. Or, ces 
taches conservent toujours la 
même position pai' rapport au 
CO litre de la lime telle que nous 
la voyons, ce qu’on exprime en 
disant (jiie la lime linirne toiijoui s de notre cùlé la même face. 
11 est facile d’en conclure que la lune tourne sur elle-iiièmedaiis 
le sens direct, autour d’un axe jter[)eiidiculaii‘e au plan de son 
orbite, et qu’elle eflécUie une rotation conijilèlc pondant une 
révolulion sidérale. En cll'et, considérons un point A de la 
surface de la lune L vu de la terre 1 dans la direction TL à un 
certain moment (fig. 84); à im autre moment, la lune occupant la 
position L', on verra encore le (loinlA en A'dansladirection TL'. 
Si, pendant rintervalle de temps qui sépare les deux ot».serva- 
lions, la lune n’avait pas loiii ué sur ello-mème, le point A serait 
venu en A", extrémité du rayon 1/A" parallèle à LA et de même 
sens. Il faut donc que la lune ail tourné dans le sens direct 
marqué par la llèche d’un angle .V"L'A' précisément égal à 
l’angle LTL' qni mesure le déplaceineiil de la lune autour de la 
terre pendant le même temps. D’ailleurs celle rotalion a eu lieu 
nécessairement autour d’un axe [lerpondiciilaire au plan LTL' 
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(le Forhite timaire, et il est évident que la lune cflcctue une 
rotation complèle sur cllo-mèmc pendant une révolution 
sidérale, 

108. Libration. — Dos faits que nous venons d'éiioncer, 
un seul est rigoureusement vrai, c’est celui-ci : la lune tourne 
Mir elle^mème dam le sens direct d'un mouvement uniforme^ et 
la durée de sa rotation est éffale à sa révolution sidérale. 

SI, en effet, cette ilernière égalité n’était pas rigoureusement 
vérifiée, s’il y avait une dilVérence quelconque, si petite qu’elle 
fût, entre la révolution sidérale et la durée de la rotation, au 
bout d’un temps suffisamment long, on fniiraît par voir succes- 



.sivement de la terre toutes les parties de la lune : or, les obser¬ 
vations les plus anciennes nous apprennent qu’on a toujours 
vu la lune comme nous la vovons encore maintenant nous- 

né 

mêmes. 

En réalité, Taxe de rotation de la lune u’est pas absolument 
perpendiculaire au plan de l’orbite lunaire; mais il fait avec lui 

. . * 1 

un angle d environ 83'* 11 en résulte ({uc nous ne voyons |ias 

toujours rigoureusement le même liénusplière de la lune ; si, à 
un certain moment, on voit de la terre T la lune en L, fltémis- 
phôrc vu est celui qui est limité [)ar le grand cercle projeté en 
II', tandis que l'axe de la lune a une position [elle que PD' 
(fig, 85). Quand au bout d'une demi-révolution sidérale la lune 
est veime en L,, c’est-à-dire quand sa longitude a augmenté de 
180", Fhémisphère vu est celui limité par Je grand corde qui se 
projette en Ij l'j, I, I',, étant comme TP por[>endiculaire à LTL, ; 
Taxe de la lune, toujours parallèle à lui-même, a la position 
P,P'i. Donc, tandis que dans le premier cas on voyait le pèle P', 
dans le second cas c’est le pôle P, correspoiulant à P qui est 
visible; d’ailleurs, dans les deux cas, les grands cercles PIP'I' 
et P, 1, P'i P,, (jui partagent en parties égales Fliémispbèrc 
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visiblo sont idenliqnos, puisque la diiréc tlo la rotaliuii de la 
Unie est égale à sa révolution sidérale, 

L’ofl'et de l’inclinaison de 6“ 1/2 de Taxe de rotation de la 
lune sur la perpeiHliculaire au plan de l’orbite lunaire est donc 
de découvrir cl de cacher successivement lUilour des pôles de la 
lune deux jielilcs zones de 0" 1/2 d’amplitude environ; la 
[tériode do ce luouvcnient est d’ailleurs égale à la l•évolution 
sidérale, ('.e phénoniène esl cniinii sous le nom de libration rn 
Inlitade de la lune. 

Nous avons dit (|ue le grand cercle qui partage en deux 
parties égaies l’iiéinisphère vi.sible de la lune était toujours le 
même ; ce ii'osl pas rigourcuseinent vrai, et il e.st facile d’en 
comprendre la raison. Kn elTet, le mouvement de rolatîon de la 
lune sur elle-même étant uniforme, pour que le gtand cercle 
<lont il est question fût toujours le même, il faudrait évitlem- 
menl que le mouvement <le Iranslalion de la lune aulnur de ta 
terre fût lui-même uniforme. Or il n’en est pas ainsi, et il est 
clair que retlet de la non-uniformité du mouvement de tians- 
latioii de la lune sera de découvrir et de cacher successivement 
deux petits fuseaux situés l'im à l’est, l'antre à l’ouest de l’hé¬ 
misphère moyen visible; la période de ce mouvement est 
d'ailleurs égale à la révolution sidérale. Quand la lune va du 
périgée à l’apogée, savitessedetranslation décroît constamment, 
c’est le fuseau de droite ou occidental qui se découvre, puis 
disparaît; qiiainl la lune va de l'apogée au périgée, c’est au 
contraire le fuseau de gauche ou oriental <]ui se découvi'e, puis 
disparaît. L’amplitude de ces fuscau.x est égale au maximum de 
la somme des inégalités de la longitude de la lune, soit H® 
environ. Ce phénomène est connu sous le nom de libration en 
longitude de la lune. 

11 Taul encore ajonler que la lune n’est pas liffonreu sein eut sphérique: 
sa forme esl celle d’un ellipsoïde à trois uses inégaux; le plus grand de ces 
axes est dans l'équateur lunaire et toujours dirigé vers la terre; le plus 
petit est l’axe de rotation. Toutefois, la tune est si peu dilTérente d'une 
sphère que l’on peut toujours sans erreur sensible la considérer coinine 
sphérique. 

109. Mouvement de la lune par rapport au soleil 
et dans l’espace. — La hinc lounio aiifom de la terre, on 
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lournaiit sur üüu-niême. et les périoilos de ces deux mouve¬ 
ments sont égales : comme la terre tourne elle-même autour 
du soleil, on voit <iue la lune décrit par rapport au soleil une 
courbe non fermée passant altornativemcnl de [>arl et d’autre 
de l’orbite de la terre. La trajectoii'e de la lune dans l'espace 
résulte elle-même du mouvement de traiislalioii du soleil dans 
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PHASES DE LA LUNE- - CONSTITUTION PHYSIQUE DE LA LUNE 


110. Description des phases de la lune. — Comme 
nous l’avons déjii dit, la lune a des c’est-à-dii’e qu’elle 

n’est pas éclairée sur lout riiéinis|dière tourné du côté de la 
tei*re. Il est à |teine besoin de dire qu’eu elïel, ce n’est jtas sti 
forme qui change, mais seulemenl son illuiiiiiuitiun; dams une 
luiielle on disliiigiie la paidie obscure de la lune, et .surt<uil 
on con.slale sou existence en l’omarqnaiit qu’elle oitiiJio, 
c’est-à-dire cache complètement les astres, planètes ou étoiles, 
devant lestjiicis elle passe. 

Voici en quoi consistent les |)lia.ses de la lune. j\ïix environs 
de la conjonction, on no voit jais du tout la lune; îl est clair 
d’ailleurs qu’elle est alors tout près du soleil, un j)eu à l’occi¬ 
dent avant la conjonction, un [Kmi à l’orient après la conjonc¬ 
tion. On {lit qu’il y a nauvi-Uv hiiu\ au moment même de la 
conjoiictioji. 

La pliase appelée nouvelle lune commence au momcnl <le la 

. 1 ■ 

conjonction et finit à la quadrature suivante, 7 jours - api'ès 

environ, l’endant ce temps, la lune est visible raprès-inidi et 
le soir; elle passe au méridien (‘iili't! midi et six heures du soir. 
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chaque jour 50 iniimles plus lard que la veille environ. Elle 
apparaît comme un croissant d'abord très d(^!ié, qui augmeiile 
in.sensiblemcnl, pour devenir un demi-cercle au moment de 
la quadrature (fig’. 80), c’esL-à-dîrc au niometii du premin- 
ffUfü'lier. 

Les cornes clii croi.ssant sont toujour.s dirigées vers l’est, 
c’est-à-dire du coté opposé au soleil. 

La phase ajipelée prpmier quartier^ qui commence au moment 


de la quadrature, (inît au moment de ropposition, 14 joui 


■1 

■*4 


environ après la nouvelle lune. Pendant ce tenijis, la lune est 
visible le soir et une partie de ta nuit; elle passe au méridien 
entre six heures du soir et minuit, ciiaque jour 50 minutes plus 



lard que la veille environ. Elle apparaît sous la forme d'une 
lentille biconvexe, qui augmente insensiblement, [tour devenir 
un cercle entier au moment de l’opiiosîtion (tig. 87), c'est-à-dire 
au moment de la plainp //me. 

Les extrémités de la surface lumineuse sont toujours dirigées 
vers rosi, c’est-à-dire du côté opjiosé au soieiL 

La phase appelée pfeinr /totP, qui commence au moment de 
rop|K)siliün, finit an moment de la quadrature suivante, c’est- 
à-dire 22 jours environ après la nouvelle lune. Pendant ce 
temps la lune est visible la nuit cl le malin ; elle passe au méri¬ 
dien entre minuit et six heures du matin, chaque JonrSO minutes 
plus tard (|ne la veille envii’on. Elle apparaît encore sons la 
forme d'une lentille biconvexe, qui diminue insensiblcmenl, 
pour devenir un demi-cercle an moment de la quadrature 
(tig. 88), e’est-à-dîi‘e an moment du dc.t'mprquarder ; mais, celle 
fois, les extrémités de la surface [umineuso sont dirigées vers 
l’ouest, et par suite encore du côté opposé au soleil. 

Enfin, la phase appelée demie}' qmu'tie)'^ qui commence au 
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momoiil <lo la ((uadraturo, lîiiil au moment de la conjonction, 

r’esl-à-<lii‘e 29 jours “ environ ajU'ès la nonvello lune. Pendant 

ce tem|)S, la lune est visible le malin et une partie de la journée ; 
elle passe au méridien outre six. heures du mai in et midi, 
chaque jour 50 minutes pins tard que la veille environ. 

Klle apparaît sous la l’orme d’un croissant qui va eu s'a¬ 
mincissant graduellement et qui disparaît au moment <le 
la conjonclion(lig.89); les exirémilés île cecroissanl sont ***'■ 
toujours dirigées versTouest, c’est-à-dire du coté opposé au soleil. 

IH. Explication des phases de la lune. — L’éclaire¬ 
ment de la lune étant constamment variable, il est naturel 
d’admetire que c/esl mi corps obscur par Inî-mème, et qui ne 
fait que réllécliii' dans l’espace la lumière qu’il reçoit du soleil. 
L’explication des phases île la lune ilevient alors ti'î’s facile. 

La lime recevant sa lumière du soleil, ii’esl éclairée que sur 



un bémîspiièrc; la distance du soleil à la lune est en clfet assez 
.grande pour que l’on puisse regarder comme uu grand cercle 
la courbe do contact avec la lune du cùjio cii’conscrît commun 


à ce corps et uu soleil. 

D’autre part, ci pour une raison analogue, la partie de la lune 
que Ton voit de la terre est un autre hémisphère, et il est clair 
que la partie lumineuse de la lune vue de la terre sera seule¬ 
ment le fuseau commun aux deux hémisphères que nous 
venons de considérer ; rélenduc de ce fuseau déjiend évidem¬ 
ment des situations relatives de la lune et du soleil; sou angle 
est manifestement égal à la valeur absolue de la différence des 
longitudes de la lune et du soleil. Supposons imi etl'el que de la 
terre 1, on voie le soleil dans la direction TS (lîg. 99)* elle 
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ceiilrc (le Ui lune en L ; [H’Oikhis jMjiir phin do la ligure U' 
plan LTS, el soit le grand cerele d’inlerseclion dc'la lune avec 
ce plan, A cause du très gi*aiid éloignement du soleil, le corch' 
(|ui sépare riiéniisplière ohscar el riiémisphère éclairé de la 
lune, c'est-à-dire le ccrcht d'illumination^ se [nojelte suivant le 
diamètre IF perpendiculaire à TS. De niènie le cercle qui sépare 
riiéniisplière visible el riiémisp!i('‘re invisible de la lune par 
rapport à la terre se projelle suivant b* diamètre YV'' perpendi¬ 
culaire à TL. L(* fuseau éciaii'é ef visible de la lune est donc 
celui (|ui se projetti* sur le secleiu‘couvert de hachures l'LV', 
secteur dont l'angle est égal à l’angle STL, c’est-à-dire à la 
dilTérence de longitude de la lune et du s(deil. 

Le demi-grand cercle LV' (]ui limite ci* fuseau se verra tel 
(ju’i! est; le second demi-grand cercle limit<? LF se veia'a au 
contraire pi'ojelé du point 1' sur le (dan |(erpendiculaire au 
tableau dont la trace est VY', c’est-à-dire projeté orlhogonale- 
uient sur ce plan, à cause de la grande distance de la terre et de 
la lune ; la jirojectioii orlliogoiude d’une demi-ciiconférence 
étant une demi-ellipse, la partie visible et éclairée de la lune 
appai'aîtra comme une siiiTace limitée d’um* (lart [lar une demi- 
circonférence V, el d’aiUre part jiar une deniî-ellipse I, ayant 
pmii’ grand axe le diamf'tre ih* la denii-circonféreiice Y,. La 
ligure représente l'apparence de la lune telle ([u'on la voit : un 
rabattement stiffisammeiil indi(|ué permet ih; construire immé- 
diulemenl cette ajipaia'iice. 

On vérilto facileniont (uir l’observation directe ijiie la partie 
éclairée de la lune visible do la terre est toujours limitée, comme 
nous venons de le dire, par une demi-circonférence et une 
demi-ellipse ayant pour grand axe le diamètre de la demi- 
circonférence. fieüe demi-ellipse se réduit dans les qiiadratiircs 
à un diamètre, et dans les syy,ygies à un demi-cercle : c’est ce 
((lie nionlre stiffisammenl la ligui'O 91, sur laquelle- on peut 
suivre les (diasos successives de la lune, en nqiétant les raisoii- 
sonnomeiils qui préoc'alenl. Il faut l'emanjuer seulement que 
nous avons supposé le soleil daiis une (lifeclion constante, ce 
que nous avons le droit de faire à la comlitioii de ne donner à 
la lune sur sou orbite que sa vitesse synodi'juo ; noius avons 
siijqiosé aussi pour .simplifiei- ijuc le rayon vecleiirTS était situé 
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dans le plan de l’ürbilc lunaire, ce qui s’écar te peu de la vérité. 

Remarquons que, comme nous l’ont déjà montré les observa¬ 
tions, les extrémités de la surface lumineuse de la lune sont 
loujours dirigées du côté opposé au soleil, et que la di'oile qui 




Fig. UL 


1 


les joint est un diamètre : on peut donc toujours mesurer le 
diamètre apparent de la lune quainl on observe cet astre. 

Enfin, il faut insister sur ce que la période des phases est 
égale à la révolution synodique ; celle-ci peut donc encore être 
délinie comme rinlervalle moyen <le temps qui sépare deux 
phases do mémo nom consécutives, et l’oii comprend par suite 
qu’il soit facile de détcrmiiior sa valeur avec précision en 
observant un gninil nombre d’oppositions. 

cosMOGï\A.i»ini:, 
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112. Lumière cendrée. — Pendant les deux jours qui 
précèdent ou qui suivent la iioiivelle lune, il est presque impos¬ 
sible d’apercevoir la lune ; la partie lumineuse visible de la terre 
est en eiïet très petite, et en outre la lune est très voisine du 
soleil. Avant le promici ({uaidicr et après le dernier fjuartier, 
lorsque la lune apparaît sous la forme d’un croissant suffisam¬ 
ment mince, la partie obscure de la lune est elle- 
inème visible la nuit : elle apparaît faiblement 
é(*lairée, et son diamètre semble plus petit que 
celui tie la jiartie lumineuse. Cette faible lueur 
qui nous fait voir la partie obscure de la lune est 
la lumière cendrée (fig. 92). 

Il est facile d’expliquer le pliénomène de la 
lumière cendrée. Il suffit de remaiajuer (|iie la terre, qui est 
obscure par elle-même comme la lune, joue par rapport à la 
lune le même rôle que celle-ci par rapport à la terre. La terre 
présente par raiiporl à la lune des phases analogues à celles que 



Kl<-. 



nous venons d'éludier, et l’on voit tout de suite qu’au même 
moment, les phases de la terre et de la lune sont complémen- 
faireft^ c’est-à-dire que l’anglo du fuseau éclairé delà (erre visible 
de la lune est supplémentaire de l’angle du fuseau éclairé île la 
lune visible de la terre. Ce fait est rendu évident dans la 
figure 93; le soleil étant dans la direction TS, si les cercles 
(rillumination sur la lune L et la terre ï se projettent en II' et 
.TJ', si en outre YV' et WW' sont les diamètres des cercles L 
et T perpendiculaires à Lï, le fuseau éclairé de la lune visible 
de la terre est projeté sur le secteur 1' LV', et le fuseau éclairé 
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(le la terre visible do la lune est projeté sur le secteur .ITW' ; les 
angles de ces deux secteurs sont évidemment supplémentaires. 

Il résulte do ce qui pi’écède que, lorsque nous voyons la lune 
sous rapparence d’un croissant très mince, la lune voit la terre 
presque pleine, et par suite est fortement éclairée par la terre, 
beaucoup jdus grosse que la lune. Comme la partie lumineuse 
(le la lune est fort petite, et par conséquent éclaire peu, ou com¬ 
prend facilement que l’on puisse être éclairé par la lumière que 
rénéchit la partie obscure de la lune après l’avoir reçue delà 
terre, c’esl-à-dii‘e que l’on puisse voir hi partie obscure de la 
lune fail>iomont éclairée. Celte aj)parence cesse dès que, la 
partie lumineuse de la lune visible de la terre étant sutTisam- 
ment grande, la lune n’est {)lus que faiblement (‘clairée par la 
terre et l’éclaire plus fortement. 

De plus, si la partie oljscure de la lune, visible grâce à la 
lumière cendrée, paraît avoir un diamètre plus [jctil (jue la 
partie lumineuse, c’est (tue les bords sont assez faiblement 
éclairés et restent par suite invisibles. En outre, on sait que le 
phénomène bien connu de V in’a dm lion fait toujours paraître 
un cercle blanc plus grand (priin cercle noir de même rayon. 


113- Remarques sur quelques lunaisons particulières. — Si l'on 
ne tient pas compte de la faible inclinaison de l’orbite lunaire sur l'éclip¬ 
tique, on peut dirtj qu’au tnoinenl. de la pleine lune, le soleil, la terre et la 
lune sont eu ligne droite. La hanleitr de la lune à ce moment, quand elle 
passe an méridien, c’est-à-dire vers iriijuiit, est donc (îgale à l’abaissement 
maximum du soleil au-dessous de l’iinrizon. C’est ce qui explique pourquoi 
la pleine Urne, au moins dans nos contrées, est très hante en hiver et très 
basse en été. 

Au moment de la pleine lune qui arrive en se]ttembi'e, vers réf|uitioxe 
d’automne, la lime, supposée se mouvant dans le [dan de réclîpUtfue, est 
aux environs du point ver tuil, et sa déclinaison augmente lapidement. Il 
es! facile d'en conclure que la Inmière de la pleine lunesnccè'de inimédia- 
teinenl à la lumière iln jour, (jui semble se [n'oloiiger, et aussi tjiie la lune 
se lève pendaiitquelqucs joiri's pi'esqne à la même lieure : en elîct, le lelard 
journalier de l'iieiire rie sou lever dù à son mouvement en ascension droite 
esl presque compensé par ravance «lue à son mouvement eu déclinaison. 
Pour' ces raisons, on appelle en Anglelei're la pleine lune de septembre la 
lune de Ut mfihmn. 

La pleine lune qui suit est la Inné du ehnsseiir; elle iiréscnte les mêmes 
phénomènes, mais moins acceiiliiés. 
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Au moment de la pleine lune qui arrive vers réquînoxe du printemps, 
oji verrait comme précédemmenl que, pendant quelques jours, le retard 
journalier de Tlieure du lever de la lune est maximuni au lieu d*ètre 
mitiimum. 

On appelle fum roitssc la hmaison qui, commençant en avi'il, devient 
pleine soit à la lin tle ce tnois, soit plus ordinairement dans le courant 
lie mai* 

On ap[»elle lune pascale la pleine lune qui arrive le joui^ même de 
f'éqiiinoxe du printemps ou qui suit ce jour; elle sert à fixer les dates des 
têtes reliyieuses mobiles de l'église catholique, ainsi que nous l'avons déjà 
dit, irailleurs la date de réquînoxe est tixée par les compuiistes au 
'il mars, et la lune ecclésiasU([ne dilTére de la lune astronomique et peut 
pi ésenter avec elle des difTérences do un ou doux jours. 

On peut régler le calendrier sur le mouvement de la lune on sur le mou¬ 
vement combiné du soleil et de la lune ; on a ainsi des calenilriers lunaires, 
Uds rpiele calendrier miisuiman, et des calendriers Inni-solaires tels c|ue le 
ralemirier israélite : nous ne parlerons pas de ces divers calendriers. 


114. Constitution physique de la lune. — Il esl faciU* 
(le constater avec une liiiicllc, même |>eii pui.s.sante, que la 
surface de la lune esl extrêmement accidentée. Si, par exemple, 
un regarde la lune aux environs du premier quartier, on verra 
<|uc le bord rectiligne du croissant man(|ue tout à fait de netlel»^ 
et est remplacé par une série de dcmtelures lumineuses 1res 
prononcées. On conçoit, en effet, que les points les plus 
élevés de la surface lunaire sont éclairés avant les autres, 
lundis (|iie les fonds des abîmes ne sont éclairés qu’en dernier 
lieu. On aperçoit en même lem|)S distinctement les ombres 
portées par les différents accidents de la surface lunaire sur 
cette surface elle-même ; cos ombres sont toutes dirigées perpen¬ 
diculairement au bord rectiligne du croissant. 


11 est facile do construire des cartes de la lune : ces cartes 
sont généralement construites dans le système de projection 
urtliograplii(jiic, pai'ce <[uo riiémîspliôre de la lune tourné de 
notre côté est pi'écisément vu dans ce système de projection. 

La planche Vi à la fin du volunle, qui est la i'e|)roduclioii 
d’uii cliché pl'.olographique ohleriu à robservaloire de Paris 
par MM, Henry, donne une idée de la surface de la lune. Ün y 
remarque des mers, qin sont des taches uniformémeut grisâtres; 
on voit encore des montagnes proprement dites, dont on a pu 
déterminer la hauteur en mesurant avec un micromètre la 
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longueur de leurs ombres au moment des (quadratures; les plus 
hauts pics atteignent près de 8L)00 mèlres, liauteur considé¬ 
rable relativement au rayon de la lune. Enfin, ou voit surtout 

■J 

de profondes excavations ayant l’aspect de cratères, entourées 
de bourrelets as.scz lieu élevés, et renfermant en général des 
pitons de médiocre hauteur; ces cratères sont pre.sque tous 
cîi'culaires. Signalons encore des ruînut'es^ bi'illantes pendant 
la pleine lune et noires aux (|uadi*atures, à cause de rombre 
pi-ojetée [lar run des bords sur rauli’o; ces rainures sont des 
failles profondes et étroites. 

La lune n’a pas d’atmosphère ; en effet, on no voit jamais do 
nuages obscurcissant sa surface. On peut encore remarquer 



FlO, Oi. 


que, s’il y avait une atmosphère sur la lune, la ligne de sépa¬ 
ration d’ombre et de lumière sur sa surface ne saurait être 
nettement Iraucbéo comme elle l’est en réalité; il y aurait une 
zone de dégradation due à la diffusion de la lumièi'e par l’atmo¬ 
sphère. Enfin, quand on observe une occultation d’étoile par 
la lune, on voit réloilo disparaître et réapparaître suhileiiieiit, 
sans (lu’oii puisse saisir trace d’cxtiiiclioii progressive ; eu 
outre, le temps que reste occultée l’étoile est égal rigüiireuse- 
ment à celui (que l’on calcule en ne supposant pas d’almosjdiôre 
sur la lune : il n on serait évidemment pas ainsi si la lune avait 
une atmosphère, à cause des jiliénomènes de réfraction qui 
feraient encore voir l’étoile (quand elle vient de pénétrer derrière 
la lune, et qui nous la feraient voir un peu avant la fin de 
l’occultation géométrique (fig’. 94). 

La lune, n’ayant pas d’alniüsq>hère, ne peut pas non plus 
renfermer d’eau à sa surface. 

En résumé, la lune est un corps solide sui' lequel on ne 
constate aucune manifestation de vie, même mécanique ou 
géologique. 
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CHAPITRE IV 

ÉCLIPSES DE LUNE 


H5. Définition des éclipses de lune. — La (erre T, étant 
nu corps obscur ol opaque éclairé jiar le soleil S, projette 
«lerrièrc elle un mnf> (Fomlfre de sommet O (fig. 95), circonscrit 
à la fois au soleil et à la terre, et il est clair que tout point 
conlciui dans ce cône derrière la terre n’aperçoit aucune partie 
du soleil et, par suite, est plongé dans roLseurité. Si donc la 



lune L peut pénétrer en totalité ou en partie dans ce cône, elle 
cessera d’être éclairée en totalité ou en partie ; il y aura éclipsi' 
totale ou partielle de lime. 

Nous allons étudiei’ le problème des éclipses de lune en 
supposant que le soleil, la terre et la lune sont des corps par¬ 
faitement sphériques, et en faisant abstraction de ralinospiière 
terrestre qui, comme nous le vei rons un peu plus loin, cbango 
notablement les conditions physiques du problème. 

Faisons remaïquer aussi tout de suite que, si l’on considère 
le second cône circonscrit commua au soleil et à la terre de 
sommet O'situé entre S et T, tout point situé dans l’intérieur 
de ce cône derrière la terre et à rexlérieur du cône d’ombre ne 














































peul upei'covüir qu’une partie (k* la surface ilii soleil; on dit 
qu’il est dans la pénombre. 

Quand la lune pénètre dans la pénonibre, elle devient <lnnr 
moins éclairée ; mais ce phénomène esl peu sensible, et nous 
ne ferons pas son étude, toute pareille d ailleurs a celle <[ue 
nous allons faire, en ne nous occupant <[uc du passage de la 
lune h travers l’ombre pure. 

116. Conditions de possibilité d’une éclipse de lune. 
— Cherchons d’ahord la distance i>T du sommet du cône 
d’onihre au centre de la terre. Sup|tosons le soleil et la terre 


A 



coupés par un plan passant par leur centre et perpendiculaire 
au plan de l’écliptique (fig. 9G). Si P est la parallaxe du soleil 
et S son diamètre apparent, on a, en ap|>ctaiit r le rayon de la 


terre, 


/‘ = ST sin P, 



en outre, on sait que 


et par suite il vient 






lemplaçant o 
on trouve en 


et P par leurs valeurs moyeu lies et 8",81, 
nombres ronds 




M) = 2I0/' 


Il en résulte (]iie celte distance est de beaucoup supérieure à 
la distance maxlma de la terre à la lune. 

Ceci nous montre que, si la lune se mouvait dans le plan 
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•le récH|Uiquc, il y uurull éclipse de lune à chaque opposîliou. 
car à chaque opposition la lune pénétrerait dans le cône 
d’ombre. 

Il est même facile tie voir qu’il y aurait chaque fois éclipse 
totale. Calculons, en effet, le diamètre apparent p de la section 
du cône d’ombre faite pai' nue sphère de centre 1' et de rayon 
égal à la distance d de la lune à la lerro. Si CD est ta ti‘acc (h* 
cette sphère sur le plan de la figure, il faut calculer l’angle CTD 
ou sa moitié GTE, TE étant égal à d. On a 

crE = iiCT — ih ) r ; 


or l’angle BtTl' est la parallaxe P' do la lune, ol l’angle 
est défini pai‘ la relation 


sin BOT 


»' 




sin -sin P 

10 


ta petitesse des angles - et P permet d écrire 


-V 

0 


BOT:=I —P; 


on a donc 


0 


i- = P'-|-P —-• 

O ~ O ’ 


le minimum 


de ^ est par suite :î7'46". et comme le maximum 




ihi demi-diamètre apparent^ de la lune est de 16'47", ou voit 


que, à cliaque opposition, la lune pénéti'crait tout entière dans 
le cône d’ornbre, .si elle reslait toujours dans le plan de 
l’écliptique ; il y aurait par suite éclipse totale à chaque 
opposition. 

En réalité, la lune décrit une orbite dont le plan est incliné 
sur celui de l’écliptique. On voit par suite qu’il n’y aura pas 
iiéce.ssairemcnt éclipse, même partielle, à chaque opposition. 
D’ailleurs une éclipse ne peut évidemment arriver qu’aux 
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environs de l’opposition, et c'est le nionienl même de l’oppo¬ 
sition qui présente les conditions les plus favorables pour 
l’éclipse. 

Il y aura éclijise totale si, au moment dr* l’oppositiou, la lune 
i‘sl coupée par li* plan du tableau suivant un cei'cle L tout 



entier situé dan.s le cùne d’ombre (fig. 97); il 
partielle si le ceiele L n’est situé (|u'en paiiie 


y auia (‘clipse 
à rintérieiir du 



cùne d’ombre (fig. 98); il n’y aura pas écli[)se si le cercb» L 
est situé tout entier on deliors du cùne d'omI)i‘c. 

Appelons X la latîlmle de la lune au moment de l’opposition, 
c’est-à-<iire rangle LTE (nous SLip|(OSous a positive; si elle était 
négative, on considérerait sa valeur absolue). 11 y aura éclipse 
totale si l’on a 

^ I J* 

+ ô < O > 


éclipse partielle si l’on a 


+ ô > O ^ — ô ; 


il n’y aura pas éclipse si l’on a 




A 


O ’ 


il suifit d écrire, suivant les ca.s, que les deux bords de la lune 
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IfD 


sont dans le* coup d’ombre, ou qu’un seul bord y est contenu, 
ou eiiliti qu’aucun des bords n’y est contenu. 

D’après In valeur de p, la condition d’éclipse totale est donc 


D' — 

la condition d'éclipse partielle sera 


"n 

c 


9 






v-\-\ 


1/ 


"n 


?/ 


•v 

C . 0 


-<A<P+P'-1+1 


La quantité 


V -f- P' 


V 




varie entre 2(>'59" et 31'20" ; la quantité 






i> 


vai ie entre 52'29 ’ et G2'40". 

Donc, quand la latitude de la lune au moment de l’opposition 
sera inférieure (en valeur absolue) à 20'59", l’éclipse lotalc sera 
certaine ; quand elle sera comprise entre 20'59" et 31'20", 
l’éclipse sera certaine, totale ou partielle; quand elle sera 
comprise entre 31'20" et 52'29", il y aura éclipse partielle 
certaine; quand elle sera comprise entre 52'29 et 62'50", 
l’éclipse, toujours partielle, sera douteuse; quand elle sera 
supérieure à 62'50", il n’y aura jamais éclipse. 

117. Phases d une éclipse de lune. — Pendant une 
éclipse de lune, le disque lunaire disparaît successivement, eu 
présentant sensiblement les mêmes phases que pendant une 
lunaison : toutefois tes deux arcs qui limitent la partie éclairée 
de la lune sont circulaires et ont toujours leur convexité tournée 
ilii même ciMé. Si l’édijise ii’est que partielle, la phase a un 
maximum. Dn appelle (jromleur d’une éclipse partielle de lune 
le rapport de lu partie éclijisée du diamèlre perpendiculaire à 
la ligue des cornes du croissant au moment de la plus grande 
pliase au diamètre de la lune elle-même. 

Le maximum de la durée d’une éclipse totale est environ de 
2 heures; le maximum de la tliirée totale d’une éclipse, depuis 






















KCF.II‘Si:S DE iîOEElE. 


I5ri 

l’entrée dans TomUrc jusqu’à la sortie de l’ombre, est de 4 heures 
environ. 

118. Visibilité dune éclipse de lune. — Une éclipse de 
lune étant produite par ce fait que la lune devient obscure en 
cessant d'être éclairée, il en résulte que celle éclipse est visible 
à un instant donné de tons les points de la terre qui ont la 
lune au-dessus de leur horizon, c'osl-à-dîie de tous les [loiiits 
d’un hémisphère terrestre. 

L’atmosphère terrestre joue un grand rôle dans les éclipses 
<le lune ; grâce à son exislenco et à la réfraction qui se pi oduil 
à travers ses couches, la lune ne cesse pas en réalité d’être 
éclairée faiblement, même au milieu <l’uiie éclipse lolale, et elle 
apparaît avec une lueur rougeâtre, parce que les rayons qu’elle 
reçoit ont traversé les couches d’air humide voisines du sol 
terrestre. 
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ÉCLIPSES DE SOLEIL 


119. Définition des éclipses de soleil. — La lune L 
étant un corps obscur et opaque éclairé par le soleil S, projette 
derrière elle un cône d’oniljre de sommet O (lig. 99), circonscrit 
à la fois au soleil et à la lune, et il est clair »|ue tout point 
contenu dans ce cône derrière la lune n’aperçoit aucune partie 
du soleil, et par suite est plongé dans l’obscurité. Si donc un 
point de la terre l peut pénétrer dans ce cône, de ce (>oiiil on 
cessera de voir le soleil ; il y aura pour ce i)oint écitpse totale de 


11 existe un second cône, de sommet O' situé entre S et Jj, 

J 

circonscrit à la fois au soleil c( à la lune, et il est clair que, si 









Iü6 LKQhVft l)h: COS\HMiIlA]*Hli;. 

un point de lu tonu peut i>(5iiétrer dans ce cùno, derrière la lune, 
et en restant extérieur au cône d’ombre pure, de ce point on 
n'apercevra plus <[u’uiic partie de la surface du soleil : il y aura 
rcHpse pai'tielle de soleil poui‘ ce point. Si, enfin, un point de la 
terre peut pénétrer dans ce cône et est en même temps situé 
dans le cùno d’ombre pure prolongé au debï de son sommet tt, 



de ce point on n’apercevra plus (ju’une partie de la suifacc du 
soleil entourant de toutes parts la lune; il y aura alors pour ce 
point éclipse annnltiire de soleil. 


Aous allons étudier brièvement le 




soleil, en supposant comme précédemment que le soleil, la 
terre et la lune sont de.s corps {larfaitemcnt sphériques. 

120. Conditions de possibilité d’une éclipse de soleil, 
tliierclioiis d’aboril la tllslance ()L du sommet du cône d’ombre 
au centre de la lune. Si nous gardons les notations tlu chapitre 
précédent et si nous appelons H et IV les i*ayoiis du soIim’I et de 
la lune, on a d’abord 



_ SL X IL 
“ 11 — IL • 


Loninie il {‘sl clair qu’une éclipse de soleil ne peut arriver 
qu’aux envii’ons d’nno conjonction de la lune et du soleil, nous 
remplacerons Sf^ par la différence d — d 'dos distances du soleil 
et de la lune à la terre. 11 vient par suite 


t)L 


R' [d — d') 


R —11 


l î 
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si l’on néglige d ’devant qui est luen [tins grand, 
R'devant R, on a simplement 



meme 


Le maximum de OL ^-sl par suite, en remanjnant que le 


8 ' 


2 

rapport —rrt est ronstant, Ô9/*envii‘on, et son minimum est 57/’. 
‘ ‘ sin P 

On voit par là (pie, même en supposant que le mouvemeni de 
la lune se fasse dans l’écliptique, on peut affirmer qu’il n’y aura 
jamais qu'une faible partie de la terre qui pénétrera dans te 
cùiie d’ombi’o, et que souvent aucun point do la terre n’y péné- 
(rera. Les éclijises totales de soleil sont donc assez lares, et 
nn ne peut le.s prévoir qu’après un calcul précis (pu; nous ne 
pouvons indiquer ici. 

Lalculons maintenant, sans nous préoccuper davantage de 
la disliiiclion à faire cnlre les éclipses totales et les éclipses 
partielles ou annulaires, la condition pour qu’il y ait éclipse de 
soleil au moment d’une conj(jnclioii donnée. D’abord, si on 
calcule le demi-diamètre de la section faite dans le cùiie O' par 
line sphère do reiilre L de rayon égal à la distance de la lune à 
lu terre, on trouvei’a aisément que ce demi-diamètre apparent 

est sensiblement (\gal à soit environ 3L; il l'st dom- 


beaucoup plus petit que la parallaxe de la luue, e’esl-à’-dire le 
denn-dianiètre apparent de la terre vue do la lune, et il en 
résulte que la terre ne pénétrera jamais tout entière dans le 
cène tl': il n’y aura jamais éclipse de soleil que [loui’ une portion 
limitée de la surface de la terre. 

11 y aurait éclipse de soleil à cliaipie conjonction si la lune 
restait dans le plan de réclipli([uc ; il n’en est pas ainsi, et il 
(‘sl facile de trouver la limite supérieure de la valeur absolue X 
de la latitude do la luue au moment de la conjonction, pour que 
soit possible. 
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Coiisi<lérons le soleil S et la terre T au moment de la conjonc¬ 
tion et prenons pour plan du lalileau le plan qui passe par leurs 
centres perpendiculairement au plan de l’écliptique (lig. 100); 
.soit O.VB.VB' le cône circonscrit commun au soleil et à la terre. 
Pour qu’il y ail éclipse de soleil en une certaine région de la 
terre, il faut évidemment et il suffit qu’il y ait des points de la 



terre qui ne voient pas toute la surface du soleil, c’est-à-dire 
que la trace de la lune sur le plan de la figure soit un cercle L 
qui ne soit pas tout entier à l’e-vléricur du cône 0, 

Soit CEI) lu trace sur le plan de la figuré d’une sphère 
ayant T pour centre et TL pour rayon; la condition de possi¬ 
bilité de l’éclipse est évidemment 




X — J < C l’E. 


C^omme au u® MO. un trouvera 


c 


CTE = P'—P-4-5, 

et par suite la condition ciiorcliée est 






X<P'-P-ff> + J 


Le maximum de cette <|uaiililé est J"34'; sou minimum est 
t"'24'. Il y a donc certainement éclipse quand la latitude de la 
lune est inférieure à l"24'; l’éclipse est douteuse quand la 
latitude de la lune est comprise entre i"24' et 1"34'; elle est 
impossible quand la latitude de la lune est supérieure à 1®34'. 
Si le cercle L était tout entier dans le cône O, on aurait 




X-f-^<(:TE, 






























ÉCLIPSKS DK SOLKII.. 




il y aurait alors crrlaiiicment, pour certains jtoints de la terre, 
éclipse totale ou annulaire. Le maximum et le minimum de 
la quantité 


V' 


? 

I ‘ 4- - — - 


sont respectivement égaux à 63' et 53'. 

121. Phases d'une éclipse de soleil. — Pendant une 
éclipse (le soleil, le dis(iue solaire disparaît successivement en 
présentant sensildemeiit les mêmes phases que la lune : les deux 
arcs qui limitent la partie visihh; du soleil sont circulaires et oui 
toujoui's leur convexité tournée du numie C4')té. Si l’éclip.se n'est 
que partielle, la phase a un maximum, et l’on délinit la «jmn- 
(Ifiur d’une éclipse parlifdle de soleil comme celle d’une écliftse 
partielle de lune. Si l’écIipsc est annulaire, il arrive un moment 
où la lune traverse le dis(jue dn soleil en y étant contenue tout 
entière. 


Le maximum de la durée d'une éclipse totale est de 8 minutes 
à l’équateur, 6 minutes à la latitude de l’aris; le maximum de 
la durée d’une éclipse annulaire est de 12 minutes <i l’équatenr, 
10 minutes à Pan.s; le maximum de la durée totale d’une écli[»se 
de soleil est de 4'' 1/2 à l'équateur, S** 1/2 à Paris. 

Parmi les phénomènes qui accompagnent les éclipses totales 
de soleil, il faut citer les i>hénomèiics lumineux (jue l’on 
observe alors autour du disque sombre de la lune, et sur 
lesquels nous revieiidroii.s eu parlant de la constitution phy¬ 
sique du soleil. 

122. Visibilité des éclipses de soleil. — tandis qu’une 
éclipse de lune est visible de tous les points d’un liémisphère 
terrestre, et que les [diascs d’uiu^ telle éclip.se sont les môine.s 
aux mômes moments pour tous les observateurs, il n’cii est pas 
de môme d’une éclipse de soleil; la phase dépend de la ]K)sition 
de l’observateur à la surface de la terre, et au même momenl, 
les phases, eu des lieux voisins, sont souvent très diiïéi’ëntes. 
fiCla vient de ce que, dans une éclipse de soleil, c’est l’observa- 
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leur qui cesse il’ôlre éclairé, tandis que, dans une éclipse de 
lune, c’est la lune (jui cesse d’étre éclairée; ou outre les lieux 
do la terre pour lesquels il y a éclipse ne forment jamais 
qu’une poi lion restieinte de la sui-face lerreslre; en particulier, 
dans une éclipse totale, la zone de tûtaütc reste toujours fort 



123. Fréquence des éclipses de soleil et de lune. — 
En faisant attention aux conditions de possibilité des éclipses 
de soleil et de lune, on voit tout de suite que les premières 
doivent se réaliser plus souvent que les secondes, puisque la 
limite de la latitude trouvée pour les premières est supérieure à 
celle trouvée par les secondes. 

Mais, dans un lieu délerniiué, on voit moins d’écUpses de 
soleil que de lune, trois fois moins environ, et cela résulte de 
ce <pie nous avons dîl sur la visibilité des éclipses de soleil. 
Quant aux éclipses totales de soleil, elles sont extrêmement 
rares pour un lieu déterminé: la dernière, visible à Paris, a eu 
lieu en 1724, et la procliaiiic n’aura lieu qu’en 2026. 

124. Retour des éclipses. — Saros des Chaldéens. — 
Pour <pie la latitude de la lune soit petite, condition nécessaire 
pour qu’il y ail éclipse, il faut que la lune soit dans le v^oisinage 
d’un de ses nœuds, ou encore que le soleil, qui esl soit ei ti oppo¬ 
sition, soit en conjonction avec la lune, soit lui-même dans le 
voisinage d’un des nœuds de l’orbite lunaire. La condition tb' 
possibilité d'une éclipse, soit de soleil, soit de lune, peut donc 
être remplacée par celle-ci : la différence de longilude entre le 
soleil et le nœud le plus voisin de l’orbite lunaire doit rester au- 
dessous d’une certaine llmilo facile à fixer: iO" 1/2 environ 
pour une éclipse de lune, 17“ environ pour une éclipse de soleil. 

11 en lésullo, la ligne des nœuds se mouvant dans le sens 
rélrogradc sur l’écliptique, (pie les éclipses se reproduiront dans 
le même ordre après une période qui i‘amène le soleil, la lune 
et la ligne de nœuds dans les mêmes positions relatives. Cher¬ 
chons donc la révolution st/nodigue du nœud, c’est-à-dire le 
temps qui est nécessaire pour que la dilTérence des longitudes 
moyennes du soleil cl du nœud augmente de 300 degrés. En 
raisonnant coninio pour chercher la révolution synodiquo de la 
lune et remarquant que le mouvement de la ligne des nœuds 
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«\st réii'og'rafle, on a, en ainielant f) la révolution sidérale du 
nœud, 3 sa révolution synodique, A rannéc sidéi'ale: 


1 





d'où 346',t>2 environ. 

On trouve que 19 révolutions synodiques du nœud font 
G585\78, et que 223 révolutions synodiques de la lune font 
6585^32; donc, au bout d’une [période de 6585 jours 1/2, soit 
18 années juliennes 11 jours, le soleil, la lune et la ligne des 
nœuds reprennent les mêmes jtositions relatives el les éclipses 
se reproduiseiil dans le même ordre. Toutefois il peut y avoir 
de petites dillerences dues à la variation de la distance de la 
terre au soleil el à la lune. 

Cette période de 223 lunaisons était connue des Clialdéens 
sous le nom de saros; c’était l’observation des éclipses qui les 
Y avait conduits, 

mf 

Pendant celte période, il se produit eu général 70 éclipses, 
dont 29 de lune et 41 de soleil. 


Dans une même année, il va au plus? éclipses, savoir; 5 ou 
4 de soleil el 2 ou 3 de lune; il y a au moins 2 éclipses, et, 
quand il n’y en a que dcu.x, ce sont des éclipses de soleil. 

Pendant les éclipses lolales de soleil, les contours du disque, 
qui devraient être eulièremenl dans l’ombre, sont cependant le 
siège de phénomènes luniineux. singuliers dont nous parlerons 
plus loin, à propos des étoiles. 
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Les Planètes. 


CHAIMTIIK PUEMIEIS 


MOUVEMENT DES PLANÈTES 


125. Des planètes. — Le soleil et la liiiu’ ne sont pas Jes 
seuls astres qui se déplacent à travers les eoiislellations. 11 en 
(‘.viste (raulrc.s, analogues pour l’aspect à des étoiles plus on 
moins })rillanles, ne présentant pas de diamètie apparent appré¬ 
ciable quand cm les regarde à l’œil nu, scintillant peu ou pas, 
auxquels les anciens ont donné le nom de planètes, ce qui 


signifie en grec «.v/rc.'î errants. Celte délinition laisse en dehors les 
comètes, dont ras[)ecl est netlement dillérenl et caractéristique. 

Les anciens connaissaient cinq planètes : Mercarc, Vénus, 
Mars, .hipiter et Saturne. 

126. Caractères généraux du mouvement des pla¬ 
nètes. — Les [ilaiiètcs ne s’écartent jamais Iteaucoup de 
l’écliptiqne. Elles restent toujours comprises dans une zone 
limitée par deux petits cercles parallèles à l’écliptique, tracés 
au-dessus et au-dessous do réclipliqnc, à une même distance de 
8” ; cette sorte de ceinture se nomme le zotUa<jue\ elle est tra¬ 
versée par les constellations zodiacales, dont nous avons déjà 
parlé (page 86). Quand on connaît les étoiles les plus brillantes 
de ces constellations, on n’a pas de peine à distinguer les pla¬ 
nètes, car elles y figurent comme surnuméraires, et, quand on 
l(‘s suit pendant quelques soirées, on constate un déplacement 
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biun accusu. C’ast là It? vrai moyeu de reconnaUre les jdaüètes; 
lacliosc est encore pltis facile quand on a à sa disposition IMn- 
nuairc du lîut'eau desLouf/î/udes qui donne, à cùté du calendrier. 
d(’ lu en iU jouE'.s, les époques ties levers et coucliers des pla¬ 
nètes et leurs passages au méridien de Paris; ces éimciiies .sont 
applicaliles pour toute la France, pour le but dont il s’agit ici. 

Pour Mercure et Vénu.s, nous allons voir que leur reconnais¬ 
sance comme |>lanèlcs est encore beaucoup plus facile. 

127. Division des planètes en deux groupes. — On 
aperçoit Vénus, soit aju'ès le coucher du soleil, en regardant du 
CO lé de riiorizou où cet asire vient de disj)araîtrc, .suit du c<Mé 
de I est, avant le lever du soleil. Dans un cas comme dans 
ruulre, la distance angulaire de Vénus au cenlre du soleil est 
toujoui's lulérieure 0 451”. \énos ne peut tloiic pas s’éloigner de 
plii.s de 40" du soleil (|u’elle accotnpague dajis sa roule, soit 
quelle le [iréeède ou qu’elle le suive. On comjti'end ainsi les 
noms de Vesper et do Lucifer donnés par les jioètes ialins à 
Vénus (l'éloile du soir ou l'éloile du matin). 

II en est de meme do .Mereiwe; mais la pins grand*' distance 
angulaire au soleil on, comme on tlil, la plus grande d/t/rcs'siou 
est de 29". iMiM-ciiri' ayant un éclat plus faible que Véjius ('St 
presque plongé dans les rayons du soleil, on dati.s ranrore et te 
crépuscule. On ne peut guère voir cette planète à Podi nu que 
dans les époques de ses grandes digressions ; enc*ii‘e faut-il que 
I horizon soit bien déctoivert, ce qui ii’cst pas le cas des grandes 
villes, où les édifices giMienl souveni la vue. On dît ijne Oopornic. 
qui vivait a Iborn, se plaignait dans .sa vieillesse d*' n’avoir 

jamais pu voir Mercure; il était gêné par les brouillards de la 
Vislule. 

\ émis et Mercure sont nommées les planètes Les 

trois autre.s, Mars, Jupiter et Saturne, sont les planètes fiupé- 

/'/c(OY'.s’; celles-ci [lonvenl être observ ées dans le ciel à toutes 

les distances angiilaire.s du sob'il. Ibu' exemple, quanti le soleil 

vient de se eoncher, Jiqnler jieiil être au méridiou, ou niéme à 

I liorizon est, ce qui ne se piv’sente jamais pour Mercure et Vénus. 

Ainsi, pour les planètes iiilérieuros, limitation de la distance 

O un soleil; aîi encc de limite pour les planètes 
snjieneures. 


ang 
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128. Courbes décrites par les planètes, en projection 
sur la sphère céleste. — Les anciens, par leurs jirocédés 
imparfaits rrobservation, arrivaient néanmoins à fixer avec 
(]ueh|ue exacliimie la position occupée |»ar une planète sur la 
sphère célesle <i un moment donné. Lola est devenu bien facile, 
aujonrd'liui, puisque avec nos instniments perfectionnés nous 
[)Ouvon.s délerniinei' avec pré(ùsion rascensSon droite et la 


déclinaison d’une planète à une époque quelconque. Ün n’a plus 
(|u'à marquer lès points isolés sur un globe, ou sur une carte 
céleste, et à les relier par un trait continu. On trouve ainsi que 
la courbe décrite par une planète, vue de la terre et projetée sur 
la sphère céleste, se compose (fîg. 101) d’une .série d’arcs ah, 
cfly parcouius dans le sens direct, et d’une .série d’arcs 

rétrogrades, /r, de... reliant les premiers les uns aux autres. 





Fig, loi. 





L’ensemble s'éloigne peu de l’écliptique, et les arcs rétrogrades 
sont plus courts que les arcs directs. La vitesse est nulle aux 
points />, c, e, /... où la planète s’arrête nn instant avant que 
son mouvement cbaiige ilo direction. Les points se nomment 
les étalions de la planète. La vitesse du mouvement direct est 
maxima anx points w/, milieux des arcs ah., cd, ef... La 

vitesse du mouvement lélrogradc est aussi maxima aux points 
/!,, y..,, milieux des arcs bc^ de... 

Ce mouvement apparent, assez complexe, présente une liaison 
intime avec la position du soleil. Ainsi, quand il s’agit d’une 
planète supérieure, elle passe aux points h?, />, r.qiiaml elle 
est on conjonction avec le soleil ; les oppositions de la planète 
et du soleil ré[)ondent au contraire aux points/<, y... Pour les 
planètes inféi’ieures, elles sont en conjonction avec le soleil pour 
toutes les positions 7«, n, /j, q, r... On dit qu’une planète est en 
conjonction avec le soleil, quand elle a la même longitude que 
lui; elle est en opposition, quand sa longitude dépasse de 180" 
celle du soleil, 

129. Système de Copernic. — Les mouvements dont 
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nous venons de parler ne sont que des mouvemenls appai'ents. 
11 faut en dégager les vrais mouvements de la (erre et des pla¬ 
nètes. De longs efforts ont été nécessaires pour arri ver au but ; 
nous les retracerons plus loin dans un essai d’instoirc do 
l’aslronoinie. Donnons immédiatement les principales lignes 
du système de Copernic : 

Ce n’est pas la terre, mais le soleil qui est immobile, au centi-e 
des mouvements planétaires. Les diverses planètes sont aniniées 





de mouvemenls de translation, qui leur font décrire autour du 
soleil des orbites presque circulaires et sensiblement couchées 
dans le même plan. La terre elle-même est une planète. Les 
planètes sont rangées dans l’ordie suivant de distances crois¬ 
santes au soleil : 

Mf.i'ciirr, Vthma. Uj .h tpi lcr et SttlKr/ic. 
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Les distances au soleil, n, et les temps des révolutions ont 
les valeurs approchées suivantes : 



a 



T 


Mercuiv. . * . , , 

0, 3't 




S8 joui 

Vénus* 

n, 72 




32:; >1 

Iai Tene * * , . . 

1, 00 

1 

an 

—— 


M.tis.. * . 

1, 52 

1 

rni 


322 

.lu[filer* 

5, 20 

11 

ans 

.1- 

i 

:i 15 D 

Salurne. * * . * . 

y. 

B 

ans 

U 

i 
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La lune, <jui loui ne autour de la tei re, est emportée par eelh,*- 
ci dans son mouvement annuel autour du soleil, 

I„e système de Copernic est irprésenté dans la figure LfJ. 
Ajoutons que (’o[>ernic suppose aussi <|ue les planètes sont 

animées do mouvements de rotation 
sur elles-mêmes en même temps quVdles 
<nrculent autour <lu soleil. C'est le mou¬ 
vement de l’olatioM de la terre qui 
donne lien aux apparences du moii- 
venient diurne. 

iVous montrerons bientôt que, dans 
le système de C-opcrnic, les diverses 
circonstances du mouvement apparent 
des planètes .s’expliquent ti'cs facile¬ 
ment. Pour le niûineiit, nous nous 
contenterons de remarquer (|ue si (fig. 103), de l’iine quelconque, 
r, dos positions de la tene, on mène à l’orbite de Vénus les tan¬ 
gentes TA et IB, l’angle ATS = BTS représentera la pins 
grande digi*ession de Vénus. On li'ouvera, fi Taide du tidangle 
rectangle SA'J', 

AS_ 

-TS“ 



sin A rï> 


(i- 

f! 


0.7 


O 


l .(>0 ’ 


ce calcul approché donne ATS — ItP: un obtient de même la 
[dns grande digression de Mercure. 

130. Lois deKépler. — Copernic n’avait pas découvert la 
nature des orhiles décrites par les jdanèles autour du .soleil. Ses 
obsei'vation.s montraient que. si ces orhiles diiïéraient peu de 
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cercles ayant leurs centres au centre du soleil, la dilTércnce 
était cependant très nette. C’est en di.scutant une longue série 
d’observations de Mars, faites par Tycho-Bralié, que Képler 
trouva ses lois. 

C* Loi. — Les planètea (h'cnceiü aufour (ht so/ntl des ellipses 
'hmtcet aslre occupe uti fotp^r. 

2® Loi. — fj‘s (lires dêcriles pur le rutjou recteur allant du 
centre du soleil au centre de chaque planète sont proporlionnellcs 
aux temps eniplni/és à les décrire. 

3* Loi.— Aes' carrih des durées des révolutions des planètes 
sont proportionnels aux euhes d(‘S den(i-qran>ls axes de leurs 
orbites. 

Soient a et T et T'les «lemi-graiuls axes et les «liirées dos 
révolutions de deu.v planètes ; la troisième loi de Kepici* 
s’exprime par ta formule 


n 


a 

( 1 ) 


Quelques développements sont nécessaires |)Our faire bien 
comprendre ces lois. 

En premier lieu, les excentricités des ellipses planétaires soid 
assez petites : les voici pour les six planètes visibles à l'œil nu ; 
nous les mettons en regard des noms des planètes, avec les 
signes que les astronomes emploient pour di'signcr cos astres : 


5 Mercure. . 
Ç Vénus. . . 
ÿ I^a l’erre. . 
d* Mars. . . . 


I 


lé .Inpii er 



T) Saturne 
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Un voit que l’orbite de Vénus diffère bien iteii d’uii cercle ; 
celle qui s’en rapproche le plus ensuite est la terre. Les exceii- 
Iricilés des orbites de Jupiter et de Saturne sont presque ég'ales 
entre elles, trois fois plus jurandes que rexcenlricité de la terre, 
»‘l très voisines de rexcenlricilé de roibile de la lune. L’oi’bite 
de Murs est [>lus aplatie, 5 ou G fois plins que celle de la terre ; 

enfin roxccnlricité de rorbite de Mercure, = , est la plus forte ; 

O 

le plus grand rayon vecteur étant représenté par 1 -f- p , le plus 

O 

1^(1 iii G43 

jietit ce sera par 1 — —, et le rappoi'l des deux pai' p : - — 

O O O éi 

l’üur éclairer la seconde loi, représentons l'orbite do Mercui’e 
{lig. 104), en exagérant encore son excentricité. Soit AF le 
grand axe, sur lequel se trouve placé le cenli'e du soleil, à ruii 

des fovers de rellipsc. Consi¬ 


dérons les espaces ASIl, CSD, 
ES F, balayés par le rayon vec¬ 
teur dans des temps égaux, 
le premier coinmençanl au 
point A que l'oii nomme le 
périhé/ie, le troisième finissant 
au point F que l’on nomme 
Vap/n'iie, et le second espace 
intermédiaire entre les deux autres. Les trois secteurs mixli- 
lignes ASB, CSÜ et ESF, parcourus en des temps égaux, 
doivent avoir la même surface, d’après la seconde loi. ür, ou a 



S.4 < SB < SC < SD < SE < SF 


ï 


il en résulle évidemment que l'angle ASB doit être plus grand 
que l’angle CSU, lequel, à son tour, doit surpasser ESF. Ainsi, 
la vitesse angulaire va en décroissant constamment quand 
Mercure passe du point A au point F, du périhélie à l’aphélie. On 
doit comprendre dès lors que, quand on connait la durée T de la 
révolution de la planète m, et l’époque on elle passe au 
périhélie, il doit être possible d’assigner avec jirécision la 
position G qu’elle occupe sur son elli[^se à une époque quel- 
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conque t. Celte (lélerniinatiou conslituo ce que l’on appelle le 
problènifi de Kepler ; mais la résolution de ce problème demande 
des calculs que nous ii’avons pas à exposer ici. 

jNous pouvons remarquer cependant que ce calcul suppose 
pour chaque planète, la connaissance de Iroi.s quanlilés, «, e 
et T, ([ue l’on nomme éléments du moumrneiU eUiptlquc. 

Pour bien faire comprendre l’es prit de la troisième loi, sup¬ 
posons que l’on donne le demi-grand axe, de l’orbite 

de la terre, et la durée de sa révolution, T — [“"jI KK), et que Ton 
demande la durée T' de la révoliilion d’une planète dont le 
ilemi-grami axe u' sérail égal à 5.20. La formule (l), dans 
laquelle ou remplace T et al par les valeurs précédentes, 
donne 






313 ^***^^ ' 


Si l’on SD reporte au tableau de la page 166 cl que l’on 
remarque que le.s dislances moifeunea des planètes au soleil, 
contenues dans ce tableau, doivent coïncider avec les demi- 
grands axes, on voit que nous avons ainsi Lr-ouvé, à deux jours 
près, la durée de la révolution de Jupiter, connaissant sa 
distance moyenne au soleil, rt'=:5,20. Avec les décimales 
supprimées dans on aurait trouvé l’identité absolue. 

l‘ouj‘ calculer les jtositions successives d’une planète, en 
parlant des lois de Kepler, il faut connaître, pour chaque planète, 
les trois éléments 
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elliptiques a, e et t, 
dont nous avons jiarlé 
plus haut; mais il y _ 
a encore trois nou¬ 
veaux éléments qui 
iiilervienuent, savoir deux qui permettent de délinir la position 
du plan de l’orbite, et un troisième donnant l’orientation du 
grand axe de l’ellipse dans son plan. 

Ti'açoiis une ligure sphérique (fig. 105), ayant pour centre le 
centre du soleil: cette splière sera coupée par l’écliplique 
suivant le grand cercle ,/■//, et par l’orlnle de la planète, suivant 
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le grantl cercle AM ; le r’ayoïi veeleur mené du soleil an 
périhélie rencontre*ru le grand cercle AM an point 1*. Li*s 
trois nouveaux éléments sont ; 

./'A =0, longîliule du nœud ascendant, 

= IiiclinaisoM de l’orbile, 

Al* — w, distance angulaire du périhélie au nœud. 


i 


lérées jusfju’ici : 

? 

t 


les inclinaisons 

pour ! 

es six j 

Tojü. 


1“,9. 

,4. 


1 ,:i. 

0 ,1). 
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t 


^1 t 
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(tn voit nue ces inclinaisons sont faildes (*t que les orbites 
sont presque couchées sur le plan de l’écliptique; c’est Mercure 
qui a la (dus giamie inclinaison, et ensuite Vénus. 

131. Explication des stations et rétrogradations 
des planètes. ~ (ieltc explication est tiès facile et repo.se sur 
le lemnie suivant que l’on peut déduire de la troisième loi di* 
Kepler, en supposant les orbites des planètes circulaires : 

Lemme. — IjCs vitesses des planètes sont d'autant plus |)eliles 
que les [)lanèlcs sont jdus éloignées du .soleil. 

Pour dénionti’er ce lemme, nous lomarquons que, si l’orbite 
d'une planète est supposée circulaire, sa vitesse a |iont' 
i‘xpre.ssion : 


V 


‘>-a 




r 


l*our une autre plaiiMe, ou aura 






|V 1 


il en résullï* 




- = (-V (-1 

V' '«j VIV 
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(l’ofi, on ayaiil ogard à la formu]o(l) (|tai>'e *167), 

V'* _ a 

~ 7 ?' 


ï;i donc un a «'>>«, il ou résulle V'<;V, c. q. 1‘, d. 

Cela posé, considérons d’abord une jilanèLe iiiférieuro, 
Vénus, par oxcmplo, décrivant la circonléronce de rayon S\ . 



lOtjj, et la terre déerivuiit la (•irrniit'érence concentrique 


de rayon ST. 

Supposons qu’à un niomenl donné pris pour origine du temps. 
Vénus étant en V, la terre soit eu T sur le prolongement du 
l'ayon SV. On voit qu’alors le soleil et Vénus, vus de la tern?, 
ont la même longitude; lc.s deti-v astres sont en conjonction, 
ronjoncdon itiferkar»;, parce que Vénus est en deçà, ou au- 
dessous du soleil. Un observateur voit alors la planète suivant la 
direction TV, verticale sur la figure. Apiès un |)elit inlei valle de 
lein[)s s, les deux astres se sont déplacés dans le sens {lireci 

























lia 


Li-:c( >N ï? i>i-; ( :o.s.M( » ; i« a pi 11 k. 


indiqué par les llèches; ils sont venus on V' et 'F, et Ton a par 
le lemme précédenl_, et parce que i est supposé liés petit, 

arc VV^ ^ ar( TT' 

- >-: VV'> Il . 


Or, les petits arcs VV'et TF peuvent être censés comptés 
sur (les (iroiles parallèles, les tangentes aux orbites en V et T. 
noue, si par le point F on mène une parallèle à TV, elle rencoti- 
Ireiai l’arc VV' en un poini A comju'is entre les points V et V'. 
Donc la droite 'l’V', suivant laquelle on aperçoit Vénus à 
l’époque c, esl à droite de F V, paiallôle à TV, droite suivant 
laipieile on apercevait Vénus à l’cqtoquo 0. I*ouï' passer de FA 
h FV', il faut imprimei’ à T'A un mouvement rétrograde autour 
du point r. Doue, flans/p voisiii/tf/f; dp la conjonction inférieure, 
Vénus, vue dp la terre, est animée d'un mouvement rélroffrade. 

Supposons maintenant qu’à l’époque U, la terre étant en T, 
Vénus soit en Vj, sur le prolongeinent du rayon ST, les deux 
astres sont encore en conjonclion, mais en conjonction supé¬ 
rieure, puisque Vénus est au delà, ou en dessus du soleil. Au 
bout du temps s, Vénus sera venue de Vj en V',, et de la terre, 
qui se trouve maintenant en F, (Ui la verra suivant la droite 
d'Y',. Pour passer de 'J'A, à FV',, il faut imprimer à la première 
droite un mouvement direct. Donc, dans le voisinaf/e de la 
conjonction supérieure, Vénus, vue fie la terre, est animée d'an 
mouvement direct. 

La planèl(! (’St donc animée, tantôt d’un mouvement apparent 
direct, tantôt d’un mouvement rétrograde; elle ne peut passer 
de l’vin à l’autre sans que sa vitesse apparente devienno nulle 
à un certain iiislanl, c’est-à-dire sans qu’elle paraisse station¬ 
nai ro dans le ciel. 

Les stations et rétrogradai ions des planè tes supérieures 
s’expliquent aussi facilenient, 

Lonsidérons la jdauèlo Mars (lig. t07), et siipposons-la eu M 
sur le prolongement de ST, ce (jui répond à une opposition. Au 
bout du teiujisc, Mai's sei'a eu .M'et la terre en F, et l’on aura 
M.M'<CiTF; donc la parallèle à d'M menée par d'rencontre le 
[U’olongement de ^IM' au point IL 
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On voyait d’abord la planète suivant la direction TB; on la 
voit maintenant suivant la direction TOI'; donc la planète paiaît 
avoir rétrogradé. Si Mars était d’abord en Mj sur le prolonge¬ 
ment de TS, en conjonction, 11 viendrait en M', au bout du 



temps 0 , et serait aperçu de la terre siiivaiil la ilirocLion TM',, 
tandis qu’il l’était d’abonl suivant la direction 'l'H, parallèle 
à TM,. On voit donc que le mouvement apparent de Mars est 
direct au moment de la conjonction, et rétrograde au iiiomout 
de l’opposition; entre les deux, une station doit nécessairement 
SC pi'oduire. 

Loi de Bode. — Il existe entre les distances niovennes des 
planètes au soleil une relation approchée qui permet de les 
retenir aisément. Ecrivons les nombres 


0, 3, 6, 12, 24, 48, 96, 


qui sont tels qu’en faisant abstraction du premier, chacun 
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il’oiix est le liouhlo du précédeiil. AjouUuis 4 à chacun de ces 
iiumbres, ce qui nous donne 



10, 16. 28, 52, Oui. 


Knfin, divisons par 10, nous Irouvorons 


0,4 : 0,7 : 1,0 : 1,6 : 2,8 : 5,2 : lo,o. 


('-es derniers iiomlires représenlciiL à très peu près les 
distances moyennes des planètes au soleil, données à la 
page 166, car elles son! 

0,4 : 0,7 : l,(t : 1,5 : 5,2 : 9,5. 


Il y U toutefois une lacune correspondant au nombre 2,8. 

La loi de Bode peut être représentée pai' l’e-xpression 

■j7> (3X2 + 4). 

dans laqucHe on donne à u les valeurs entières O, 1, 2. 3, 4, 
5 et 6, à la condition toutefois de renijiiacer, pour /i = o. 

2~ par 0. 

132. Découverte d'Uranus. — Le 13 mars 1781, William 
llerschel, c.\aniinanl au téiescoj)e les étoiles contenues <!ans 
une |)ui'lie de la constellation des (îémeaux, fut frappé par 
l’aspect particulier de rune d’entre elles, qui ju-ésentait un 
disque sensible; au bout «l’une heure, elle s’était déplacée d’une 
quantité appréciable par rapport aux étoiles voisines, lleischol 
pensa d’abord que c’était une comète; mais les calculs de Lexcll 
et de Laplace, fondés sur des observations ultérieures, monlrè- 
rciil que c’était une planète décrivant autour du soleil une 
mbite pres<|uc cîiculaire, à la distance 19,2 du soleil, en pre¬ 
nant pour unité le demi-grand axe de l’orbite terrestre, La loi 
do Bode donne, pour une planète située au delà do Saturne, sa 
«llslance au soleil 


3 X 2« + 4 
10 
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(•t'ile loi se trouve donc eiicoro pi’osqiie exuctenient vérifiée. 
(Jrantis apparaît comme une étoile de Cf grandeur, pi'esque 
visible à l’œil nu, de sorte que, par un beau ciel, un observa¬ 
teur doué d’utic bonne vue aurait pu la découvrir sans b‘ 
secours du télescope. 

133. Découverte de Neptune.-—■ Le 23 septembre 184G. 
sur les indications très nettes de Le Verrier, un asti'onomc de 
Berlin, M. Galb?, découvrait une jdanèle do 8"^ granileur. 
Nfifituiw^ qui décrit autoui' du soleil une orbite ])rcsque exacte¬ 
ment circniairo, à la distance 3(^(1. La loi de Bode douneniît la 


distance 


3 X 


9 * 


4 


•K» 


38,8; elle est donc en erreur <1 ’uih 


t|uanlité Irès notable. 

C’est le lieu tic remarquer que celle loi de Jtodc esl emjti- 
rique, G’est-<à-4!ire sans Itase tbéoritjtie, et qu’elle ne peut pas 
être comparée au.x admirabic.s lois de Kepler. 

La découverte d’l.Irunii.s est due au liasurd, provoqué incoiiies- 
lablement par un aslroiiome éniineni. Aous veri-ons plus loin 
(|ue la découverte de Ae[)tune a été le fruit atleiidii des 
couceptious théoi’itpjcs les plus élevées; elle martjue une 
époque mémorable dans riiistoirc de raslronomie, et fait la 
gloire de Lcr Verrier. 

134. Découverte des petites planètes.— LaluideBode 
indique, comme nous l’avotis vu, page 174, une lacune dans le 
système pluiiélaire, entre Mars et .liipilor, à la distance de 2,8 
du soleil. Kepler avait rcmartjué ce vide bien avant que la loi 
de Rôtie fût comme, et il n’avait pas hésité à dire : 


« Inira Martcm et Joceai^ interposai pltnielatn. » 


Dans un congrès tenu à Cotba en 1796, Lalande avait proposé 
de recberclier la plauèle inconmie, et ménjt; de partager 
re.vamen détaillé ilu zodiaque entre plusîetirs aslroiiumes. Ce 
travail no put être fait eu temps ulilt;. 

Le premier jour de CO siècle, c’csL-îi-dire le 1" janvier ISO!, 
l’iazzi découvrit à Balerme,sans la chercher, la planète inconnue 
Cérès. Cet astre circule bien Jiulour du soleil à la distance 
prévue 2,8; il comble la lacune signalée, mais la comble trune 
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façon i 
(ju<* le 
1 


niparfaite, car son fliamètrc 
“ (le celui rie la terre, et 

e celui rie la terre. 


l'éel, 

sou 


eiivil’ou n’esl 

volume ii’est pas le 


Mais en i8<i2, fllbers découvre une seconde planète, Pallas, 
aussi petite, sinon plus, que (iérés, et circulant encore à la 
rlistaiice 2,8 du soleil. 

En 1804 et 1807, Harding et Olbers décniivrent encore deux 
petits astres analogues, Junoii et Yesta, deux astéroïdes^ commi* 
on les appelle souvent. t)n avait donc alors quatre petites 
planètes au lieu d’uiu* grosse. On en découvrit une cinquième 
en 1845, et, depuis, les découveidos so sont succédé sans 
interruption, si bien qu’aujourd’luii (1895) on en compte plus 
rie quatre cents. 

tics petits corps forment un espèce d’anneau, et leur ensemble 
comble le vide indiqué par la loi de liode. 

135. Loi de l’attraction universelle de Newton. — 


Newton arlérliiil des lois rie Kepler que deu.v corps quelconques 

rlii .système planétaire, le 
srileit et une planète, ou 
deux planètes, s’allireiil 



proportionnellement ii 
leurs masses et eu raison 
inverse du carré rie la tlislance. Voici ce qu’il faut entendre 
par là ; 

Soient P et P' les contres des tloux corps considéré.s, m et né 
leurs masses, A la rlistance l‘P5 / un coefficient constant pour 
tout le système planétaire. P est attiré vers P' par une force PA 

dirigée suivant la droite PP'; P' est attiré vers P par une force 
P'A' dii'ig'ée suivant la droite 1*'P. (les deux forces ont la mèmr* 
intensité, laquelle est égale à 



mué 


Newton a généralisé celte loi, en supposant que tlcux molé¬ 
cules quelconques appartenant toutes les deux au soleil, ou à 
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inie phuiiitc, ou à un saloilile, ou bien l’uue ii iiii de ces corps, 
rjuilro ù nu uuli'c, exercent lAme sur l’autre une aUraction 
dirigée survaul la droîle qui les joint, et dont l’inlensité est 
repi'ésentée par rexpression précédenle, où A désigne alors la 
distance des deux nioléxtiles dont les niasses sont ?>i oi in’. 

Les coiiséquences de cette loi, qui sont toutes d’accord avec 
l’observation, démontrent la légitimité de la généralisation 
faite par Newton, 


chaimtrk 11 

DÉTAILS SUCCINCTS SUR LES DIVERSES PLANÈTES 


.MKHCIHK 


136. Mercure. Orbite. — La distance inoyonno de la 
planète au soleil est égale à 0,30, en prenant pour unité la 

distance inovenne de la terre au soleil. Son excentricité c = 


l 




envii'on, est ]tlus forte que celles des autres [ilanèles. .Mercure 
lie s’éloigne jamais du soleil au delà de 29”; dans cette élon¬ 
gation nia.xima, la jdaiièle ressemble à l’œil nu à ruiic des plus 
belles étoiles; si elle est moins liriliaiilo tjuo Sirius, elle l’est 
plus qu’Arclurus. Vue dans une forte liinetto, elle présente des 
phases analogues à celles de la lune. 

Son diamètre est un peu plus du de l'elui de la terre, son 

•> 

1 1 

volume le —, et sa masse -jj,; «a deusilé est légèrement 
supérieure à celle de la terre. 


137. Limites de la distance au soleiL— Lfi fliilance d’im point d'uno 
idlipse a l'un do foyers osL toujours comprî^e eiifre a — c et« [-r, 

12 
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2<t et 2c désignant respectivenvont la longueur du grand axe et la distance 
des foyers. On a tEailleurs^ en appelant e rexcentricité, 

r 

c , € = ae. 

a 

Donc, les limites de la distance de Mercure au soleil sont 


Ci — ae — 




(( + tfe=«n +e) = 0,39 ( 1^ 



Liniites de la distance à la (erre* Les dis lances de Mercure à la terre 
varient beaucoup plus, Poiii- nous en rendre coiri[>te, nous supposerons 



Forbite Je la planète couenée sur le plan de Fécliptique, et nous regar¬ 
derons Forbite de la terre comme ciiculaire. Soient (lig. 100) S le soleil, 
M et T deux positions de Mercure el de la teiTe. 

On a, dans le triangle MST, 

MT < TS + SM, MT > TS — SM. 

La première de ces limites serait atteinte si, Mercure restant en M, la 
terre était en T^; la planète serait alors en conjonction supérieure. 

La seconde limite serait atteinte si la terre était en Tj, sur le prolon¬ 
gement de SM ; la planète serait alors en conjonction inférieure. Soit MHe 
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sommet de rellipse, situé sur le grand axe, et le plus éloigné de S, c'esl* 
à-dire Eapliélie; ou aura les inégalités 

SM < SM', TS 4- SM < TS -f SM^ ; TS — SM > TS — S\r, 
et, en reinplarari! TS par 1 et SM^ par 0,47, il vient 

M i < 1,47; MT >0,53. 

Telles sont les liiniles cherchées; leur rapport est voisin de 2,5; elles 
seraient atteintes si. Mercure étant en M'", la terre était en l 

Ces cliangefjtents dans la distance à la terre occasionnent de fortes 
variations diî diamètre apparent de Mercure, qui oscille entre 5^^ et 12^% 
en cliiil Tes ronds. 


138* Rotation. — U est très (lifficile de distinguer des 
taches bien nettes sur le dis(]ue de Mercure. Cependant 
M. Scliia])arelli a réussi, il y a rpielques années, à suivre 
pendant assez longtemps dos taches sombres, cl les a vues se 
déplacer lontenicnl ; il en a conclu que la planète tourne sur elle- 
inème précisément dans le temps qu’elle met à faire sa révolution 
autour du soleil, soit 88 jours. C’est la ré()étitioii de ce qui se 
passe ])üiir la rotation de la lune et sa révolution autour de la 
terre; les deux mouvements s’efFectucut dans le même temps. 
11 eu résulte qu’un point du disque de Mercure, ayant le soleil 
à son zénith, l’y conservera toujours (t) ; la clialeiir, en ce point 
de la surface, sera très grande ; pour un point diamétralement 
opposé, le soleil ne sera jamais visi)>le, et lu température sera 
très basse. Il semide, d’après cela, que la circulation des vents 
doive être très intense dans ratmosplière de .Mercure. 


139. Passages sur le soleil. — On voit quelquefois, au moment ée la 
conjonction inférieure, Mercure passev sur le disque du soleil, comme une 
petite tache noire. Si le plan de l’orbUe coïncidait avec le plan de l’éclip¬ 
tique, ce phénomène se reproduiiait à chaque révolution synodique; mais 
il arrive assez rarement à cause de Pincliliaison de Porhile, (jiii est d'en¬ 
viron 7*. Les derniers passages ont eu lien le 7 novenilire I8fsl, le t) mai i89t 
et le 10 novemlire J8Hi, 


t) !1 n'eti est ainsi qae si l'on néglige un ellét de libration analogue à celui consi¬ 
déré pour la lune. 
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140. Orbite. — La ilistaiici' moyemii.’ de la nlanète au soleil 
esl égale c't f1,72 ; son excnntrioité ost très faible, au-dessous 
1 , . . . 

(!(' ïjj^j • dislaiice au soleil varie ddue très peu ; eu raisonnant 

coninio on l’a fait pour Mercure, on voit tjuc la ilislance de 
Vénus ît la terre varie entre les limites 


0,72 — 1,72 et •I,tKi —(i,72 = (L28 


dont le rappüii est un peu plus grand (jne 6, île sorte que le dia- 
inèlrc apparent de Vénus prend dos valeurs très ditîérentes; en 
aiToridissant les nombres, on trouve qu'il vaiie deO"à 60"= L. 



Le diainèti'e réel de la planète est à peu près égal à celui de la 
terre; sa <lensilé est un peu plus faible, 0,8, celle de la lern* 
étant 1. 

141. Phases de Vénus. — Kn examinant Vénus avec une 
lunette, même d'nn failïle gi'Ossissoment, on voit qu’elle présente 
des phases analogues à celle de la lune. La figure 110 en rend 
compte aisément. 
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Soit S le soloil, 1’ la tcfiv que nous supposons inimobilo, 
uniquement pour simplilier la ligure. Ouaiui Vénus est en V, 
sui' la droite ST, à sa eoujt Miction in férié lire, elle tourne vers la 
leiTe sou liéniisphèro qui u’est pas éclairé jmr le soleil; ou 
ne la voit pas; elle est nouvelle. En V' et V'", aux points de 
<“oulact de rorltile avec lt‘s tangentes menées du [loiiit T, 
riiémisphère tourné vers la terre est composé de deux parties 
égales. Tu ne éclairée par le soleil, Tautre non ; on voit la 
[danète sous la fmane d'iin demi-cercle brillant ; c’est le 
premier et le troisième i[uarlier. 

Eu V", riiémisplièie tourné vers la terre est eiillèremenl 
éclairé ; Vénus est comme la pleine lune. 

Il est bon de tracer nue figure donnant une idée de la forme 
et du diamètre apparent di' Vénus, quand la planète est en 
V", en V' et dans une po.si- 


O 


y 



Fïg. 111 


voisiiuî di' V, entre V et 
Y' ; c’est la ligure III. 

Ee calcul montre que b- 
[dus grand éclat de Vénus a 
lien quand celte planète est à 
:î8® tin soleil ; le eroissant 
ressonible alors à celui de la 

lime, cinq jours après la nouvelle lune. Dans ces cmidilions, 
Vélins est teilumeni brillante* qu’on [icul rapercevoii’ dans le 
jour à rœîl im, et même en plein mi<li. 

Les phases de Jlcrcnri' et do Vénus monti'cut que ces pla¬ 
nètes sont des globes obscurs, qui, comme la lune, léllécliisseiit 
la lumière du soleil ; elles prouvent en outre qu’elles tournent 
autour du soleil. 

Nous avons déjà dit que b* [dus grand écarl aiigulaiie de 
Vénus au soleil est de 40". 

142. Rotation. — Il résulte des observations de il. Scliia- 
parelll que Vénus tourne sur elle-même dans un temps égal à 
la durée île sa révolution autour du soleil, soit jours ; c’est 
la même loi que pour Mercure et la lune. Cotte planète a une 
atmosphère analogue à la nôtre, peut-être même [dus imiior- 
lante ; cela paraît indiqué par certains phénomènes dans le 

[‘Is nous ne pouvons entrer ici. 
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143* Passages de Vénus. — lie|>ri'*seiitons (üg* 112) les orbites (le l:i 
lerre et lie Venus; elles (lîtl'érent peu cercles ay.iiif, leurs centres au 
centre S du soleil. 

Supposons (|u'5 un moment donné Vénus soit en conjonction inférieure; 
si nous admettons que soîi orbite soit couchée sur le plan de l’écliptique, 

les trois points S, V et f 
seront en ligne droite. 
Vénus vue du centre delà 
terre se projettera sur le 
centre du soleil, et elle 
traversera son disque sui¬ 
vant un diamètre, d’un 
niOLivement rétrograde, 
de IVst a l’ouest, puîs(|ue 
nous avons vu (ü'" 130j 
qu’au luomenl de la con¬ 
jonction inférieure le 
niouvenient apparent de 
Vénus est rétrograde. 
Cherchons niaintenani 
le leu»[VS C au bout du* 
quel aura lieu la pro- 
cliaiiie conjonctiun infé¬ 
rieure 0; soient n la 
vitesse angulaiio ilu 

rayon ST, et n* celle du rayon SV* On a >/r; les angles dont auront 
tourné les deux rayons tlans le temps ( seront respectivement n( et 
leur diirérence devra être égale exaclement à une cii‘Contérence; on aura 
donc 

ttU — nt = 



Or, si T et T' désignent les ilurées des révolulioTis 
et de Vénus nuloiir du soleil, on a 


sidérales de la terre 


n 


360" 


IV = 


360" 

qv ' 


€l., en |)orlaiilces valeurs dans l'f^quation précôden1.e, il vîenl 

:my HOOA / I 1 


n 


T 


3G0‘ 


I T- j - 1 , 


(=Tr 


TT- 


r—ï' 


(1) l/intervallc ( dedeui conjonctions inférieures consécutives de Vénus cstretjiu* 
l’on iiüinme la durée de la l'éraluHon sijuodi<ftte de Vénus. 
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On a, en cliilTres romis, 


et il en l■ésnUe 


T = 3(>oj, 




j 

1 


, _ 360 X 223 _ , 

t - - -*6b^. 


Si Ton avait pris une décimale seulement dans T et on aurait trouvé 
la valeur plus exacte 


t = 584 jours = 1 an + 219 jours. 


Pendant ce temps le rayon ST a décrit l’angle 300" + 216% parce i[u '\l 
décrit 360"^ en 363 jours, un peu moij)s de par jour* Les centres de 
Vénus et de la terre seront en V' cl V \ il y aura nu nouveau [uissage. 

Si donc les choses étaient aussi simples que nous Tavoiis supposé, il y 
aurait un passage de Vénus sur le soleil tous les 584 jours* 

Mais nous avons tait abstraction de Tinclinaison de Torbite de Vénus 
sur celle de la terre, et cette inclinaison est de 3“,4 environ* 

Admettons que le plan de la figure continue à représenter le plan tle 
Técliptique* Ce plan sera coupé pai^ le plan de l’orbite de Vénus suivant une 
certaine droite æSæ% et les positions V et V' seront en réalité les projections 
du cenlie de Vénus sur le 
plan de l’écliptique- 
Par la droite TVS ((!<;* 

113}, menons un plan per¬ 
pendiculaire au plan de 
fécliptique ; il coupera le 
globe du soleil suivant la 
circonférence SA, Au lieu 
d’ètx^e en V au moment de 
la conjonction inférieure, 

Vénus se trouve sur' une 
perpendiculaire à VT, la¬ 
quelle perpendiculaire sera rencontrée en r, par la droite TA tangente 
au tlisque solaire. Si Vénus est au-dessous de 1 %, en v par exemple, il y 
aura passage* Si Vénus est en-dessus de r,, en par exemple, le passage 
n’aura pas lieu* Honc pour que le [diénoméne soit réalisé, il faudra que la 
latitude de Vénus, vue tlii soleil au moment de la cojqonclion inférieure, 
soit inférieure en valeur absolue à l’angle l'iST, feqiiel est petIL 11 faudra 
donc que cette latitude soit assez faible; en se reportant à la flgare 113, 
on voit que les jjoints V, V^, doivent être assez rapprochés de Pun des 
points y ou y\ car la latitude est nulle en ces points^ et croît, assez rapide¬ 
ment lies qu’on s’en éloigne* 
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Toutes les cunjoiiclioiis itiréiicuics ne donneront donc pas lieu à des 
passages de la planète sur le disque du soleil, mais seuletnenl celles ([ui 
se produiront assez près du point // ou du point y'. 

Voici les époques des 4 dei iiiers jiassagcs et celles des 4 |>rocliains : 


ü .lUJii t761. 

3 juin 1709. 

9 décembre 1874. 
6 tlécemhre 1H82. 


8 juin 2004 

G juin 2012 

Il décembre 2117 
8 décembre 2123 


144. Parallaxe du soleil. Les i-up|iorts des dislaiices 
inoyenrics dos phuiMes au soloil .soiil connus par la troisièmo 
loi do Képler, puis(|Ui; l’tni a. juif exoni|de, pour deux planèto.s 


1* ol 



ol (|uo T ol '1'^ sont domiôs par les oitsorvalions. Mais les 
valeurs absolues do cos distances resloul inconnues. Dès que 
l’ou parvioiidra il déterminer rune d’euiro elles, taules les autres 
»*n découleront. 

t7esl la distance de la terre au soleil que roii cherclie à 
mesurer, cl furcémenl jiar un procédé indirect. Il revient au 
même, comme on t'a vu. de mesurer la parallaxe liorizontale m 
du soleil. 


Les astrouomes disposent de plusieurs tnoyeits p^our dëlei'niinerru; ruii 
d'eux résulte de l'observation <les passages de Vénus; nous allons cberclier 



il dminei' niie idée 
de la méthode em¬ 
ployée. 

Considérons (Mg. 
114 ) une conjonction 
inférienre dans la- 
tpielle la latitude lie 
Vénus soit nulle. Les 
centies T, V et S de 
la terre, de Vénus et 
du .soleil sont donc 


en ligne droite à cet 

instant. Par lu dioite T.S, menons, perpcndiculaircnient a récliplique, un 
plan qui coupe la terre suivant un cei^lc; les poinis de contact A et H des 
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laii^a^ntcs iiionées à w, (‘crcle, <hi poiril \\ jïourj'oiil l'Irc miséii f^iluês miv 
line droite juissatil [>ar le point ï, et ]terpend(eulaire à TV, 

Nous sup|H)seroris deux observateurs ]>lacês en A el li, el la leur 
iuunobile, à la roudii'uuî traltribuer aux (joints V cd S leurs inouveüien{> 
apparents, Ou pourra même su[>poser le soleil lixo jîCndant la dut'éc du 
[lassa^e eu atlrilMiaii! ù la droite fV un nionvemeiil aagnlau^ü égal à la 
dilVérencc des rnonveuienls angulaires de Vénus et du soleil, vus de lu 
lerre. Vénus sera ainsi aniniée, pemlanl la durée du (jassage, ti*un 
aiouveiiieirl qui [Miuri'a être supjjosé uniforme et dirigé suivanl une droite 
'iituée dans le plan de rériiptique. per^pemliculairomenl à TV* Nous 
remplacerons la snrfare 

tr 

arromlie du soleil par 
un sinijile ilisqiie (dal 
per])éïidit:ulaire a TS* 

^^oiciit a et h les points 
où ee ttisque est ren- 
r ont ré [lar les iiroif.es 
AV et BV, l.es olisorva¬ 
leurs A et l{ projellcrniil 
le [loiut V en ff et ff. 

Les plans menés par 
tes points A et B et la 
IrajecLoire relal ivc de 

Vénus couperont le disque solaire suivant les deux eoides parallèles caïf 
rf ebf, I/observateur A vei ra br centre de la planète se mouvoir de c en (I 
(londant le jiassage; pour lîj le mouveineni s'eliecinera de c en /*. Les 
Iriaiiq-îes semblalites AVB ol a\ b donnent 



I 


A 

f 

I 


>• '* 


i 


<il. VS 


0,7:» 


Ml VT 1 —0,1-2 


— = -^ ( i 




StiiiposoiiM tuaiiileiiaiil. {(ij;. llD)fjue l’oii puisse liéleiJiiitier Tuiisle v, 
suiis lequel ou voil la ilislauco fih, du centre de la terre. L’aiij.dc AST = HST 
est épa! à la parallavc ineounue m. 

(lu aura, dans les triangles rectangles .ATS et «TS, 


AU 


•> 


= TS fgm, 


ah 

•} 


7 

fr J 

n 9 


Ku divisant membre a memtn^e, 1'S {üsparait, et il vii-îit 


ah 


^ -> 


AB tgm 


ffij 


On peut lemplacer — pai* sa vatenr 2,*» Irouvée ri-dessiis, et le rap 
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-v 

des taufietites (les i^eülïf ajijsrlesel m par le raiJ[^oï1 Ae ces angles, il 
vieiil ainsi 


—î— =i 6 * 


m = 




Donc la parallaxe sera cuiiiiue quunJ f te sera. 

Hesle â inesiirei- *)•. I/observateur A note rinstaiit d’entrée en c de lu 
planète stir le disque solaire, et rirsslant de la sortie en d; il en conclut 
la dtiièe du passajie, de c en d; roljservnteur lî mesurera également lu 
durée du passage,deeeti / (se reporter maintenant à la ligure H4),En niiilti- 
plianl ces intervalles de temps par les vitesses angulaires de Vénus, vue du 
point A ou du point It, on aura en minutes et secondes d’arc les loiigneurs 
dos cordes ed et ef', ce seront les angles cA*/ ei eUf, tjui n’ont pas été 
tracés sur la ligure H4, pour ne pas la compliquer. Les vitesses angulaires 
dont ou vient de parler pourront èlre prises égales à la vitesse angulaire de 
Vénus vue du point T. Enliti, tes valeurs des cordes ed et ef en minuies el 
secondes d'arc pourront être censées vues du point T. 

Dès lors on pourra faire une construction auxiliaire dans laquelle 
I niillitnèlre représentera par exempte lO". On tracera nii cercle ayant un 

1920™*™ 

^ 0 ''*,l 92 qui représenlera le (li*Tiïv'‘ïre du soleil» cnr 


(linrnètre de 


JO 


le dîauièlrc apparejit du soleil est à très pou près 

, f 

32'= 1920". 

t)n tiaccra deux coides parallèles ayant jiour longueurs les valeurs 
trouvées ci-ilessus pour cd Hcf, et converties en mîllîiuèlres. 

La distance des deux cordes, mesurée en millimètres, puis convertie en 
secondes, donnera l’angle clierclié y, etmen ré.sultej'a. 

licmarque. — Itans l'iiypothèse adoptée, on aurait cd = cf'‘, mais le cas 
ties observateurs A et H, placés comme ci-dessus, est uii cas idéal. Nous 
avons supposé les trois pointsT, VetS eu ligne droite; nous avons en 
rmlre fait abslraclion du mouvement de rotation de la leri’e. Quand on 
veut être rigoureux, on doit faire des calculs assez con«f»liqiiés. Enfiti, nu 
lieu d'avoir deux observateurs A el U, on en a un nombre assez considérable 
((ui sont dispersés à la surface du globe, et il faut combiner toutes les 
données recueillies pour en déduire le rêstillat le plus précis. Dauscbaciin 
«les passages de 1874 et de 1882, la l'rance avait àelle seule quati-e missions 
dans l’hémisphi're boréal, et autant dans l’hémisphère austral. L’Allemagne, 
l’Angleterre, la Russie, les LAals-rnis, etc,, avaient organisé aussi de 
nombreuses missions. 

l,a moyenne des valeurs de la parallaxe, conclues des passages de Vénus 
el d’autres méthodes, est ni = 8",81. 
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145. Orbite. — I.,ii distaiiCL* iiioycimo lio la plautito an 
— 1,52; rexcciitricilé = TJ ; la duréi; ilo la l■évollUion 


autour du soleil est d’un peu nioin.s <!e doux années, 1 an et 



rs 


Le diamèti'c do i^ïars est à peu près égal à la moitié de celui 


de la lerre, sa masse le t— et sa densité les-/- décollé <lc la lecre. 

Kl Kl 


fifi 


La lîistaacc île la [ilaiiéte au soleil varie eiiti'e les lituites 

1,:>2( I—= t,38, el + 

l.a distance à !a terre varie entre les limites 

1 M — 1,00 = 0,38, et I 1,00 = 2,06 ; 

le rapport de ces deux limites est égal à 7, de sorte que le diamètre 
apparent présente des cliangenients considéiables, dé 4^^ h 2T\ 

Soient (flg. 116) i\W l’orbile de Mais, son grand axe, Tl^ rorlule 

de la lerre, S le soleil Qnaiid les centres des trois aslres S, T et M sont en 
ligne droite, la terre étant eniro les deux autres, Mars est en opi^osition; 
lie la terre, on voit Mai's et le soleil dans 
deux diiectiqiis opposées; Mars passe 
au méridien à minuit. Quand Mai-s 
il ro]>position se trouve en Mj, la dis¬ 
tance MjTj = 0,38, de Mars à la terre est 
la plus petite possible; alors, Mars 
n'est guère [dus loin de la terre que 
Vénus à sa conjonction inférieure (dis¬ 
tance 0,38 an lieu de 0,28). 

La planète est alors très ]>riliante* 

C'est celle époque qui est la plus favo¬ 
rable pour découvrir des tlétails sur la surface de la j)lanete avec de 
puissantes lunettes. 1/inlervalle C conqiris entre deux oppositions 
successives,s'appelle la révohttim synodu/tie ; elle est donnée par la formule 





Fiu. 116 . 


— T 


que Ton démonlre comme au n* 143; r désigne la durée de la révolution de 
la terre, etï' celle de Mars, On trouve / 2 ans et 2 mois environ* 7 révo- 




















IW 


LECtiNS DE COSMOEUAPDIE* 


lulions syrioiliinîes fojiL nu peii inoitis de Di am, et 8 révoluliuii^ un ]xtn\ 
plus de 17 ans. De sorte que, si une opposition a lieu quand la planète est 
au point Mj, lü et 17 ajis après, la terre sera revenue près du poiiilT, ; les 
deux o|>posilions nouvelles seront favarables aussi, Cest donc tous les 15 
ou 17 ans f|ue Von sr* rellouve dans les meilleures conditions pour 
robservatiori physiipie ilr ta ]danèi*\ 

146. Phases. — Miiis préseulu dus [itiases sensibles; mais il 
n’a jamais la ftn'ino d'iiii cioissanl. ni mt^nie d'un demi-cercle. 

La partie éclairée 
surpasse toujoni’s 

les ^ du disque en¬ 
tier, Son disque est 
plein aux conjonc¬ 
tions cl au.x oppo¬ 
sitions ; il devienl 
ovale vers les qua- 
dralurcs, comme 
celui de la lune, 
li ois jours avant la 
[deiiie lune. 

Pour nous en ren¬ 
dre comj)le(fig. 117) 
représeiiloiis |»ar S. 
1’ et M trois posi¬ 
tions correspon¬ 
dantes du soleil, de 
la terre et de Mars, 
et figurons en même 
temps le disque de 
la planète . Les 
pians aa* et 4// per¬ 
pendiculaires au plan de la figure et aux droites MS et MI, 
séparent les parties visibles et les parties éclairées. On aperçoit 
la moitié de la planète, moins le fuseau a\\.h ; or l'angle 
f/MZi^SMÏ, elle maximum de SMT a Heu quand la terre est 
en T', sur la tangente à son orbite, menée du point M, Les 
rayons T'S elT'M font un angle droit, et Mars est en quadrature. 
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14T. Parallaxe de Mars. — Quaml Mai's est dans aiit> do 
sc.s opjjositîoiis favol'ables, à la distanro n,38 do la lorro, il osl 
jn‘es<]uc Irots fois [ilns rapproclié do nous quo. le soleil ; sa 
parallaxe liorizonlale. ait lien d’èlre éj^alo, à S'', 81, osl égale 
à 23" environ. On [lent la (l('■^ermi!lel■ par la inétlonlo enijdoyéo 
pour la lune, avec deux oiisorvaleurs placés sur un même 
méridien. On on uonelul ensiiile la parallaxe du soleil-. 

Rotation. — A l’œil nn, Mars îi une leiiite rouge prononcée 
qui perincl de le dislinguer îles autre.s planèles. Avec de piiis- 
.sanle.s lunettes, on reconiiail netlemcnt à sa surface de.s laclie.^ 
peniianenle.s à l’aide desquelles on a jni démon(rer que la pla¬ 
nète loui'iie sur elle*méme, dans le sens direct, en 24*'37'" 
environ ; le jour de Mars est dorn; un peu supéj'icui' au nôtre. 
L’équateur de la planèle osl incliné d’environ 2-'t" sur le [dan de 
sou orbite; rinciînaison correspondante pour la terre est do 
23‘’27'; de sorte que les sai.sons, .sur Mars, sont à peu près les 
mêines que sur la terri', et les climats analogues aiis.si ; seu¬ 
lement riiilcnsilé de la clialeur etde la lumière solaire est deux 
fois moindi'o, ear le rapport des distances des deux [ilanète.s an 

* I 

m ♦ ï fl. 

soleil étant égal à — environ, le rappori des intensités en 



question est égal ê ( j , on à [leii près à - 


148. Aspect physique. Atmosphère. — Mars est enve- 

h 

lopjié d'nne almosplièi'o dans laquelle le speidi-oscope a révi'dé 
la présence de la vapeur d’ean ; il peu! donc exister, sui- la 
surface de la planèle, de roaii à rétal liquide on même à l’état 
solide. En fait, iesdc.ssins les [lius soignés que l'on a [ni réunir, 
étant rapprochés les uns des anfi’os, indiquent avec une liante 
probabilité l’e-xistence de continents et de mers analogues aux 
nôtres. On a pu tracer avec quelque [irécision la gcogi-apliie de la 
planèle. Aux pôles mêmes, on voit deux taches blanches très bril¬ 
lantes que l'on suppose formées de masses de neige ou do glace, 
(juanil vient l’été poni' l'hémisphère lioréal, la laclie. blanche 
du pôle boréal se rétrécit peu à peu, comme si la glace fondait 
gradnelleincnt sous rinlluence de la chaleur; en hiver la tache 
augmente ; les mêmes choses ont lieu pour l’autre hémisphère. 

149. Canaux de Mars. — M. Scliiaparelli areconmi ou 1877 
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rexistclice de longs el minces canaux rectilignes allant d’une 
mer à rautre. Kn 1881 il a revu les mêmes canaux, mais tous 
düiililes, chacun ayani en quelque sorte son image à côté de lui. 
Ce pliénomène désigne sous le nom de {jmûnalioH des canavx 
de n'a pas encore reçu d'explication satisfaisante. La 

planche Vil, placée à la fin du volume, reproduit le dessin de la 
surface de ^lars, dù à M. Scliiaparelli. 

150. Satellites. — M, Hall a découvert deux satellites à 
.Mars en 1877 ; ces astres, qui sont extrêmement petits, ne 
peuvent être aperçus qu’avec de pnis.suntes lunettes. Ils se 
meuvent dans le plan de l’équateur dOxMars, et décnvent dans le 
sens direct, en 7'':iU'" cl 80’‘ 18'" <les orbites presque exactement 
circulaires, dunl les lai’Oiis sont égaux à 2,8 et 6,9, en prenani 
pour unité le rayon de la planète. I^e premier satellite tourne, 
comme on voit, jdus vite autour de la |danète que celle-ci ne 
lonrno sur elle-même. Il .s*ou suit que le mouvement apparoiil 
de ce satellite, tel qu’il résulte de son mouvement réel et d'un 
mouvement égal et contraire à la rotation de la planète, est direct. 
S’il existe des habitants sur Mars, ils voient le premier salcllile 
se lever k l’ouest et se coucher à l’est ; tamlis que le second fait 
comme les étoiles, se levant à l'est et se couchant à l’ouest. En 
une seule nuit, le premier satellite passe par tontes ses phases. 


PETITES PL.XNETES 


151. Orbites.— Ajoutons quelques détails à ceux donnés au 
n" 184. Les distances moyennes do ces petites planètes au soleil 
qui, pour les ! premières, étaient voisines de 2,8, s,ont comprises, 
pour rensemhlü, entre 2 et 4 (pins exactcinenl entre 2,1 
et 4,2). Los durées des révolutions varient de 3 ans à 8 ans. 

Les excentricités sont assez fortes en moveime; rime d’entre 

A' 

elles atteint presque 0,4. 

Les inclinaisons des orbites sur le plan de l’écliptique sont 
prononcées pour un assez grand nombre dos petites planètes \ 
rniie, celle de l’allas, est de 35" environ ; mais tous les mou- 
vemenls sont directs. 

Les quatre premières brillent, dans des conditions favorables, 
comme des éioiles de la 6" k la 8' grandeur; la cinquième n’est 
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que (le 9® gruiiileui'; celles (jue rnu découvre aujourd'hui soûl 
généralcmoiil de 12' et nu'uiie de 13® grandeur. 

Les plus faibles nul des diamidres qui ue dépassent prolia- 
blement jias 20 kilomètres ; ou arrive à celte indueliou par des 
considéralioiis a.ssez plausibles foudée.s sur la mesure des éclats 
de ces petits astres. 

152. Limite supérieure de la somme des masses de 
toutes les petites planètes, connues ou inconnues. — 
Le Verrier a déiiioulré par le calcul (jue la suniiue de loule.s C(‘s 

■I , 

masses est au plus égale au - de la niasse de la terre. Si rou 

1 4 

admettait couinie diamètre moyeu do cliacuuc des petites pla- 
uèl(‘.s Lio’*"', ce qui est eerlaiuemeut exagéré, coninu* le diamètre 
de la terre est d’environ I30(.X)'''", le rapport des diamètre.s 

I 1 

serait à peu près-j—et le rapport des volumes ---- ■ . Il 

1 ^ H ) 1 l ï i K K ï 

faudrait donc un iiiilliun de pelite.s planètes pour que reust'mlde 
de leurs volumes fût égal à celui de la terre, et en admettant 
que le.s densités suient égales à celle de la terre, il faudrait 
environ 250tXJO planètes pour (jiie leur masse réunie atteignît la 
limite fixée par Le Venier; cette limite est cei-laiiiemont 
licaucoup tro|> élevée. 

ttn ne sait rien de précis sur les rolali(uis et les atmos|dières 
des |ielites ])lanèt(‘S. 

153. Moyens de découverte. — On ne peut pas songer à 
reconnaître les petites planètes ]»ar l(!ur.s <lianiêtres aiiparents, 
comme l’a fait W. llersciiel pour Uranus ; aucun calcul ne peut 
d'ailleur.s (ixer leur |iüslLioM n priori. On les découvre par leur 
niouvemciit propre qui le,s déplace relativement aux étoiles, 
d’une quantité appréciable, qmdque petite, même en une heure 
ou deux. Jusiju’eii 1892, on se servait de caries célestes très 
bien faites, contenant les positions des étoiles jusqu’à la 
13' grandeur inclusivement. On les comparait minutien.scnient 
av^ec le ciel, et quand on trouvait dans le ciel une étoile non 
marquée sur la carte, on sujiposait (jue ce pouvait être une jjctito 
planète ; la chose était sûre si, au bout de quelques licures, sa 
position avait changé pai' rap|M)rl au.x étoiles voisines; mais on 
était exjmsé à iiien des déhoire.s, parce (jue les cartes étaient 
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plus OU moins ooniplètos, ([ue cciluincs éloiles sonl variahlfs. 
mi (lu moins (jiron ne les aperçoit que par un ciel très pur, de. 

lJe|Uiis 189’.?, l’emploi de la plioto^TapliIe a permis (rabréger 
beaucoup le Iravail ; on photographie toute une région du ciel, 
eelle (|ui Cürres|)omI à rtiiie des atieiennes eaides. On emploie 
des poses do deux heures et l'on s’arrange de manière que, dans 
tout cel intervalle, la lunette pliolug['a|diique, qui est montée 
parallactiqueuient, suive exactement le mouvement diurne. On 
y arrive à l’aide d’un mouvement d liüidogeide, que l’on corrige 
niènn* à chaque instant, de façon à mainlenir une étoile sous la 
l'roisée des fils du rélIcuhMl’im chercheur qui fait corps avec la 
liinelle pliol<pgraptii(pie, Dan.s ces cotnlilions, les imagos dos 
(•toiles, sur le cliché plu>tographique, sont des |)oint.sou <le très 
petits disques bi(*u ronds. Les petites |danèle.s, dont le mou¬ 
vement apparent est sensible en deux lieiii'i's.sout aceonqtagiiées 
d’ime (»elilc traînée lectiligno. 

tdiaquc cliché contient un certain iioinhre de petites planètes; 
les unes sont anciennes; on le véidfie par leurs positions qui 
sont calculées à l’avance; les aulre.s sont nollvcll^^s. D’après 
le rapport des nombres des planètes anciennes et nouvelles 
(Muilenues dans nu assez grand nombre de cÜclié.s, on peut se 
i‘aii‘e une idée approciiée du nombre de.s [danètes qui restent à 
découvrir, il semble qu'en se bornant à la 12* grandeur, les 
planètes nouvelles ne seront pas l)eancou[> ]dus nombreuses 
que les anciennes. Du en aurait donc eu tout environ SCXJ, peut- 
èt rti 1 bien <iue ce ne soit qu’une indication, ort est cependant 
loin du nombre qui résulterait de la limite donnée au n" 152. 

154. — Parallaxes des petites planètes. —’ ('iCrlains 
de ces petits corps, au moment de leur opposition, approchenl 
assez de la terre, jusqu’à fa <lîstauee (1,6; leur parallaxe Iiori- 

S 

zoulale (*st alors -y~= liille est donc plus facile à déter¬ 

miner (iiic celle du soleil ; elle l'est même d’autant plus (jue ces 
astres se présentent comme des points sur lescjuels les mesures 
sont plus précises que sur le disque très étendu du soleil, 

(Juaiid on a la parallaxe boi'izontale d’une petite planète, il est 
facile d’en conclure celle du soleil; c’est là un des meilleurs pro- 
(■('■dés indirects pour délerminei- la distance dn soleil à la terre 
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JUIMÏER 


155. Orbite. — - Cello pliitiôlo ii’osl pa.s aussi brillante que 
Vénus quand cilo est dans son pins grand éclat; mais elle l’est 
beaucoup plu.s que Sinus, la plus brillante de toutes les étoiles; 
celle circonstance permet de la distinguer aisément des étoiles, 
et même des autres planètes. Sa distance moyenne au soleil 

= l'excentricité — :;^p ‘lo sorte que les distances maxima 


et mmima au i 


5,20 =5,46; 5,2ü(l 


20 


La durée de la révolution autour 
12 ans {11 ans et dl5 jours). 

Les distances de la planète à la 
limites 


ilu soleil est d'environ 


terre varient entre les 


4,94 — l ,00 = :î, 94, et 5,46+ 1,00 = 6,46, 


O 


le rapport de ces limites = ., environ; le diamètre apparent est 

O 


compris entre dO" et Si/', en cliitlres ronds. 


1 


Le dîamôlie réel de la [jlanète est environ le de celui du 
soleil, le volume le ,et la masse le 77 ^ (plus exactement 


1000 


l 


j05o)’^^^' densité de Jupiter est à peu près égale à 

celle du soleil. Le diamètre de Jupiter est 11 fois plus grand 
que celui de la terre, et sa masse dtü fois pins grande; mais sa 
densité est 4 fois plus faible. 

Jupiter est la plus grosse de toutes les planètes. 

156. Rotation. — [/observation suivie des taches et des 
détails que montre le télescope a permis de démontrer <[ue la 
planète tourne sur elle-même (ui 10 heures (plus exactement 
9''55'"), tlonc deux fois et demie plus vite que la terre. Le pian de 

13 
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i,K(; iN8 1)1-: C()S.\i()(;itAPiiii-: 


Téqualeiir coïncide presque avec le plan de l'oi’liitode la plaiièle, 
car rincliiiaisoii de ces {)lans est sculenienl de 3". 

H n’y a donc, pour ainsi dire, pas lieu de |»ai'ler des saisons 
ni des climats sur Jupiter; d’aulant plus «ju'à surfaces égales, 
Jupiter re(;oît du soleil Æ fois moins de clialeur que la terre. 

Le disque de Ju])iler, vu dans une lunette de grossi-sscincnt 
même assez faible, parait aplati, le plus petit diamètre éUinl 

i 

dii'iiré suivant l’axe de rotation: raplalisseuieul =.-r=- H est 

‘ 1 / 

bon de remarquer ici que les discpies de Mercure, de Vénus 
et de Mars u'ont jamais montré d’a|da!issemeiii pei’ceplibic 
aux mesures, pas [dus, du reste, que le disque du soleil. 

ISL Satellites de Jupiter.— Jiijuler a cîiu] .salelüles. Le 
doniiei' a élé découvert jiar lïarnard eu 1^1)2, à l’observatoire 
Lick, en Laliforiiie. Il est extrêmement {totil, et il ii'y a guère 
aujourd’hui, sur toute la terre, que trois ou quatre luiielles 
assez imissautes, jiermctlaiil de l’oltscrver. II décrit en un 
peu moins de 12 heures, dans le plan de réqualeur de Jujuler, 
un cercle dont le ravon est ésal à doux fois el demie le ravon 
de la planète. 

Les quatre auti'cs satellites ont élé découverts eu IGlOavcc 
la [iremiêre lunette ilirigée \ers le ciel, celle de tialllée. Une 
bonne jumelle de (liéAti'e les montre sans peine; c’est dii'C qu’ils 
sont très brillants. 

Ils se meuvent à fort peu près dans le plan de l’équateur de 
Jupiter, sur des oi'bites [U'esque exactement circulaîi'es ayant 
i)Our centres le centre de la planète, et .dont les rayons sont 


égaux à 


5,1); 1),4; 15,1; 2ti,5; 


Se ravon de la planète étant piLs poiii* 
révolu lions sont 


unité. Les durées des 


1 jour l!^'',5; 3 jours 13'',2; 7 jours 3",7 ; Iti jours 15’*,.5. 

Les éléments vérilietil la troisième loi de Kepler, 

On a pu mesurer assez (‘xaclenient leurs diamètres ajjparenls 
el on en a conclu les diamètres l'é^ds. Le 1*'' et le 2'^ sont sensi¬ 
blement égaux à noire lune; le 4“^ est un peu plus giauid 























nfcïAii.s srcGtNCTs si;I l ij:s iuvivIisks i'j.anêtks, 


1U5 


oüininc Morciuv environ; le :>*■ est encore un peu plus fort, 
sans ce peu liant que son ilimiiHj'e aUeigne celui de Mars. 

158. Éclipses des satellites. — Jiqiiler projede derrière 
lui lin cône d’oinlire qui s’élend Ineii au delà <le rmliile du 
4'’ salellile. (’omnie les orbites des salelhles l'ont des angles 
petits avec te plan ile rorliite do Jupiter, ces astres ponèlreiiL 
dans le cône d’ombre à cbaciine d(‘ leurs révoluLions (sauf le 
4*, qui passe quelquefois un peu au-de.ssiis on au-dessous du 
cône d’ombre). Un les verra donc disparaître, puis repai'uîln’ 
au bout de ipielque.s lieures. Ce.s éclijeses soûl, dies signau.v 
célestes que tîalilée a proposé d’eniployer [)our la délci'inination 
des longitudes. Kii elîet, un peut calculer d’avance les inslaiits 
décos pliénomènes en lemps moyen de Ibiris. On li‘S observe 
ailleurs avec une pendule réglée sur le temps moyen du lieu; 
la dilTéreucc des lieures observée cl calculée donne la lorigiliide. 
C’est ainsi que les longitudes de la carte de !•'rance de Ca.ssini 
avaient élé déterminées. Ce procédé est abandonné jiresijiK' 
coinplètemenl aujourd’lnii, parce qn'on en a d’anlres jiliis 
lU’écis; àcaii.SD de la pénombre, la disjiarilion d'un saLellile n’est 
lias un phénomène inslanlané, tant s’en faut; le satellite décruil 
graduellement pour disparaître eiilin. Suivant la force de la 
luuelte, celle des yeu.x de robservaleur, réelairemeul du eiel..., 
on note des inslarits qui didèronl assez les uirs des autres. 

Ouaiid les salellilcs passent cuire .lii[)iler el le sideil, ils 
proiliiiseiil une éclipse do soleil pour Ju|>iler; nous vovoiis 
alors leurs omlires traverser’ le disque de la ])lanMe. 

D'autres fuis, nous voyon.s les salelliles eux-mèmes passer 
sur le disque de la planète; enfin, on cesse souvenl de les airer- 
cevoir (puuid, dans leurs mouvonients, ils passent derrière 
le disijue de la planèle. 

Ces phénomènes sont très infiu’essaiils à suivre par leur 
nombre el leur variété. 


159. Vitesse de la lumière. — Sti|>jiosotis ([tin di.'s si^niui.x luijiiiiciix 
ri'é(|noiils ('‘iii.'ini'ul il'iiii pciiiil lix(‘ I:, sc stu’iu'di'ul réfrulirrotii ■iil, à des 
inlio'Viillçs lie teiii|i,s éfiaiix ;’i t, el soieiil iieiriis par iiii idisetvaleui en 
nuiiivciiieül sur une droite AM jtassaul sur le poîiil lü. îfiiiriit iliir. Ils) 

i(’S positions ocnqu'Ts par l'oliservaleiir aux nioaieiils 
q, fj. ... f„ où il [lojroil le 1" si;,'r)al, le t\ le IP,... le ii"'"". 
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LEÇONS DK CnSMOGIlAFlIlH, 


Le preniiei^ sif^nal produit en E ne seni ]yas poreii in&lanlànément par 
l'observateur; îl y aura nn retard si la hnnièi^e met un temps apprécinlde à 

[vaïCtHii'ir la tlistaiice EA. Nous 

—---- 1 ioiirésenterons par V la vitesse 

de la lumière. Le second signal 
sera perçu quand robservateur 
sera en lî, c*t le retard sera plus grand, puisque la lumière aura du 
fi'ancliîi’ la dist ince E V + AIL On aura 


C 0 A 

y JO. lis. 


L. — /, 


r 


Alt 

\’ 


(') 


<3 - >1 — -T I-ÿ-l 

Ml 


1 .1 ^ I — ' / ( - 0 * ~l- v~ ’ 


d’ofi 


i-y 

il. 


V = 


Mi 


/„ — — 'h — J T 


(’cUe équation |iornicU.ra île calculer la vitesi^e V si l'on coniiait la 
ililTéretice AU îles positions cxliénies île t’observalenr an corps lumineux 1'], 
les époques fj et l» qne l’on mestii'o, el le nombre total « des sifîiiaux. I.a 
formule i l donne le lenijis 


6 = 


Ml 


que la lumière em)doie à parcourir la distance Alt. 

On aurait les mêmes conclusions si le moiivemenl de l'observateur ne 
s’elfccluait pas suivanl une droite passant par le point K; ce mouvemeul 
pourrait même être (juelconque ; le point K ponii'ait être .aussi eu moii- 
veinent. Il snfina de convenir que Ail diSsipne la fliUéreuce des distances 
de l'oliservaleur et du corps liimineus aux époques/, et 

Cela posé, on prendra comme signal le commencement ou la fin d’une 
éclipse du pretiiiei’satellite de Jupiter, c'est-à-dire le moment où p tif^, 1 lù), 
le premier satellite sort de l’ombre eu E, ou bien, où il y entre, eu E'. 
[,’inlervalle de deux émersions sera la quantité t; elle sera constante si 
l’on sup[iose rorbile de Jupiter el celle du siilellito oirculaii’es. 

Ou a représenlé avec des baclmres le cène d'omlire siliié ilcri ière Ju|iiler, 
el où les rayons liimineu.x du soleil ne peuveiil pénétrer. Soit A la position 
de la terre au uioinent où l’on observe la première éniersion. Pour ne 
l>as compliquer inutilement la figure, nous l amèiieions toujours .hipiter au 
même point de son OJ'lnle, ce qui revient à considérer le mouvement relalit' 
de la terre [*ar rapport à Jiqdter. Au moment où roli-servateur terresire 
l»ercevra la seconde émersion, il sera en lî ; [ioui‘ la n"'", il sera en IL On 
peut <‘alciiler la dislance Ail, d'après la connaissance que l’un a de l'inter¬ 
valle tn — /, et de l’orbite de la terre; on peut du moins le calculer en 
prenant ponrnnilé le diamètre uA de t'orbilre terresire. 
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Si le g-Iobe opaf|ne de Jupiter iCeiiipeclmiL pas de voir le pliénoriît'nie 
ijiiand la terre est en a et eu Jupiter étant alois en opposition ou en 
conjonction, la inétliode petTuelLrail de calculer directement le Lejnpsô que 
la lumière emploie à parcourii’ le diamêfre ah de Porbitre terres Ire* Ou 

pourra conclure ce tenqis en divisant („— par le rappoii^^^ 

Il reste à dire coimnenl on trouvera le temps r. Supposons ([ue l'on 
observe de nouveau une émersion à Tépoque quand la terre sera 



revenue en A, au bout d'une révolution synodique de Jupiter; en divisant 
Tintervalle par le nombre des éclipses écoulées, ou aura t; le 

retard dù à la ]>i'0[»agation de la liiniicie disparaît do la dilTércnce 
parce qu’il est le même dans les deux cas. 

On peut opérer de inéine avant l’opposition, quand, dans son mouvement 
relatif, la terre parcourt la nmitié hWa de son orbite; ce sont alors des 
immersions rpie Tüm observe, etciui ont lieu en 

Enlin, on fient se servir aussi des éclipses du second saLellilc au lieu de 
celles du premier. 

On trouve ainsi que la lumière met 16™ 56* pour parcourir ta dîslance 
donc 8"' I= 493* pour venir du soleil à la tene. 
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Si l'ou iidaict 8",8^ poiir la pamllaxe horizontale du soleil, ce qui 
correspoinl à une dislaiice du soleil à la (erre, 

S»( = 23 400 i-ayoïis leireslies, 

il en ivsiiKe qu'eu iino seconde, la lumière parcoui L une tlislance 493 fois 
|ilus pelile, soit 47,5 rayons terrestres; c'esl la vitesse V de la linnière. 

Kii reinplaçant cnitji lerayon lerreslre [lar ()370'“",ou trouve V = 303000‘‘"'. 
(;e mode de détermination de la vitesse de ta Inmiéie est di\ à Ilœiner. 
M- (lornti, en pei’feclionnant un procédé très ini'énienx de M, Fizeaii, (]ni 
pei'inel de mesurer la vitesse de la Itiniir-rt; sur mie petite distance mesurée 
à la surface de la terre, a trouvé V= 300OÜU^'". 


160. Aspect télescopique de Jupiter- — La planète, 
vue au télescope, itré-seiitc <les bamies sonilices, géiiéraleinout 
(leux, quelquefois ilavanlage, ju.squ’à six, tlaiis la région de 
l^éijualeur atniuel elles sont à peu près parallèles, et ile.s appa¬ 
rences analogues à des nuages dissémir.és sur luiile la surface 
du ilisqiie. d'oulefnis ces détails disparaissent dans le voisinage 
du contour du liiiiho, ce qui Indique l’e-xistence d'une atmo¬ 
sphère très al)sorl)antc. Les cliangenieiits sont frétjiicnls et 
rapides dans la configuration île ces nuages, et il est vraîscm- 
blalde que (oui ce que nous apercevons est dans ralniosphère, 
et non sur la surface même de la planète. L’importance de 
l’alinos|dtère de Jupiter est coiilîrmée par sa faible densilc 

[ 

4 

(hi a observé pour la première foî.s en juillet 1878 une grande 
tache rouge ])ri<|uo, de dimen.sions énormes, car sa longueur 

était égale au r. du diamètre de la planèli?, et sa largeur 4 (ois 

* J 

plus |)etito ([ue sa longueur, (lelle tache remarquable sub.siste 
encore anjoui‘<rbui (1895), (luoique Irès affaiblie. 

L’aspect des détalbs de la surface et du voisinage des satellites 
est très imposant ; c’est run des beaux spectacles du ciel. 


moyemie, qui u’esL que le 4 de colle de la terre. 









199 


DKTAINS SL'CCINCTS Si;H LES DIVERSES l'I-ANKTES. 

» 

SATl'HXE 

161. Orbite. — La ili.stanee moyenne de la planèle an 

soleil son excordricité est à peu pn''s égale k 

celle de l’or-bile de la lune. La durée de la rév»dation = 29 ans^, 

Saturne brille eornnie une étoile do L® grandeur; après 
Jupiter, c’est ta plus gro.sse des planètes. Son rayon est égal à 
9 fois environ celui rie la terre, son volume est 720 fois celui de 
la terre, tandis que sa ma.sse n’est que 92 fois plu.s grainle, rie 

sorte que sa rtensilé moyenne n'est que le de celle rie lalei-re; 

rdb'. est inférieure à la densité de l’eau. Saturne est ta plus 
légère de toutes les planètes. 

On remarque sur son distiuc des bandes analogues à celles de 
Jupiter, mais plus larges, innins foncées et mrrins variables. 
L'observation de petites taches, sombres rni brillanir's, (jui sont 
très rares et ne subsistent pas longtemps, a jiermis île déter¬ 
miner la rturée do la rotation, 1()*'14"’. L’inclinaisoti de 
rérpiatour sur le plan de l’orbite = 27”; rapiatisscnnuit est très 

. t 

prrinoiu'e, -. 

K/ 

162. Anneaux de Saturne. — Les anneaux constituent 
le fait remarquable et caractérislîquc du système de Saturne. 
Ce sont des anneaux circulaires, larges et minces, qui ciilourent 
te globe de la jdauètesaus le toucher; leurs bases sont parallèles 
au jdaii de réquateur. Nous les avons représentés dans la 
figure 120, en projection sur réquateur et sur un plan pei’pen- 
diciilaire. Le cercle t)AA' est lu projection do la [daiiète; lîGIJ'r/ 
est la projection de rnn dos anneaux; elle est comprise entre 
les circonférences do layons OB ot DG, L’autre anneau est 
projeté suivant la couronne cii'culaire 1)L. Los données numé¬ 
riques suivantes permeltont de se taire une idée des dimensions 
du système : 


()K = 2,2:i: <H»=l,9ti; ÔG—1,92; 

la distance OA étant prise pour nnilé. 


J,48, 
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L’aniioau réflécliit vivemenl )a lumière du soleil; respace 
01 ), qui esl vide, paraît olisciir; on lui donne souvent le nom de 
division de Cassini. L’épaîsscui' dos aiuieaux a été beaucoup 


,r 


y 


Kio. J3U. 



exagérée sur la projection verticale; avec les dinierisions do la 
figure, elle ne serait pas supérieure à l’épaisseur d’une feuille 


de papier, car elle est tout au plus la 


1 


partie de CE. A 


riiitéiieur de JÎO, entre A et Ji, existe un Iroisicmo auneaii, 
beaucoup moins luâllant que les d(‘ux premiers, et qui est même 
assez (lifficilo à voir; c’est l'anneau obscur, ejui ressemble à un 
voile de crêpe noir. (Voir un dessin de Salurno, planebe VIII.) 


163. Phases des anneaux, — SîUuriie se meut <mtoiîr du soleil 
cmpoi'tant avec lui le plan des anneaux (pii resle parallèle à lui-mfnne, en 
faisant arec le plan de l'orbile de Salunie un angle de 27". (dierebons h 
voir comment. les anneaux devront nous apparaître. Nous admettrons, 
pour simplider, que rorldle de Saturne coîneidu avec le plan de Véclip- 
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I^HTAÎf.S Sl'CClXCTS Sl'it LKS IHVERSKS PLANETES- 



liqiie, oL que le plan des anneaux fjiît avec ciiarun des [dans piécédenls 
un atifîle de 30", Soienl (lig, 121; T la tei re/lÙ la nornialo à IVclîpîique et 
TN parallèle a la normale au plan des anneaux, r^es deux planSj (]ui sont 
respectivement per|>ejuliculaires aux 
droites TQ el TN, se couperoiiL suivanl 
une droite HTB^ perpendiculaire ii T.N, 
el rangle BTiN sera dioif. Soit une 
position quelconque de Saîunie; ladroile 
Tl* ser a dans le plan VBA^ de récli[diquc, 

1,0 plan de projection, qui est le ]dan 
langent à la sphère ce les le un poinl I*, 
sera perpendiculaire à TP, et Fangle a 
qu1l forme avec le plan des anneaux 
sera égal à i^nigle NTP que font les 
normales à ces deux [dans. 

Oi*, on sait, par- la géontélrie élémentair'e, que l'angle NTP est coni[>î'îs 
entre les angles NTA et NTA^ que forme lu droite T.N avec sa piojeclinn 
sur le plan ABA' et avec son prolongement. On aura donc lonjoiirs 

Ofr < a < ( 20", 

Ainsi, Pangîe a n'étant Jamais nul, les cercles qui limitent les anneaux 
se projetteront toujours suivant des ellipses; ces ellijises seront le [dns 

ouvertes, quand on aura a = 00% ou * = 120", ce qui donne cosa = ±: 

■V 

Mais cosa est égal à rajq^ort du plus peMl axe de cliaque ellipse ati 
grand axe correspondant; donc la plus grande valeur de ou la plus 


l-Hi, \i\ 


grande ouverliire des ollq^scs, aura lieu quand la ilroiLe TP qui joint la Leri’e 
a Sa! U me sera diiigée suivant AA% c'est-à-dire [ïcipendiculaire ii ritilei- 
section ItB' du plan des anneaux avec l'écli[itique, et Pou aura alors 

-y I.orsque celte di'oilo TP sera ilirigéo suivanl BIT, l'angle a sera Ouq 

les cercles se projetteront suivant des dioites; h‘ [dan des anneaux [lasse 
alors par la terre. Dans ce cas, les anneaux soiit invisibles, [larce qu'ils ne 
nous [uesenleuL ijue leur épaisseur qui est Ires l'ailde; on jieut ceiieudani 
les apercevoir oncoie avec de bonnes lunettes. 

Les anneaux dîSI^araissen^ encore quand leur ]>Ian, enh aîtié avec Saturne, 
[uisse par le soleil, ce qui anive deux fois durant une r évobilion (leSalunie, 

c est-a-dire deux fois en 29 ans ce dernier [plié nom une a donc lieu à peu 
prés tous les II) ans. 


164. Satellites de Saturne. — Siikinio alniit salolliLes qui 
SI' niGuvenl à ti’ès peu pi è-sdaiis le jdaii des anneaux. Voici leurs 





















* 


20=> LEÇONS DE COSMOCHAI'IIIK. 

iKiiiis, et en roganl leurs iiioyenues tlistaiices au eoiitre de 
Saiuriio, exprimées eu prenant pour unilé le rayon éfpuUorial 
(le In planète, el enrui les durées ties révolutions : 



a 


'r 


Mimas* * *. 

:t,t 

0 

jour 

22*‘,6 

ICncelîide.. . . . , 

i.O 

1 


f<L9 

Tliétis.. . . . . 

4,0 

1 

>1 

2i\:j 

iriorie, -. 

(■),:( 

2 

» 

17'•.7 

11 11 11 

V T ■■ -fe « *C ^ ■' H' 

H, K 

4 


1 i'\ 4 

'l'îf n 11 

1 J 1. il 1 1 * ÿ f fl. •«*•■■««« 

2l),4 

IS 

n 

9 Jt* 7 

IIv[iéi'io!i.. 

2:i,i 

21 

» 

r.'v7 

if * * 4 A * 1 « 1 a * fl 


79 

» 

7'‘,9 


(les nombres \-éririent la li'oisième lot de Kepler. 

I.es exeentricités sont insensibles ou très [teliles, sanf celle 

d'Ilypérion, qui est voisine 

Le plus gros des satellites est Titan ; sa niasse, qui est coinpa- 
ralile à celle du ‘4° satellite de Jupiter, vaut 2 fois celle ilc notre 
liiîie. II a été ilécouveid par lluygens. Le [dns beau, api'ès 'l'itan, 
<>st Japet, puis viennent 'rbétis, Dione el llbéa; ces (juatre 
sat dlite.s ont été découverts par (lassini 1 à l’observatoire de 
l’r ris. 


Lncelade et !Mimas, qui suivent dans l’ordre décroissant des 
é( bits, ont été ilécouverls par W. llerscbel. Kntîn, le pins faible 
de tous, Hypérion, a été déconverl en 1848 , pre.sqne siniulta- 
néiuent par lîoud el Lassell ; on ne {leul l’apercevoir qu’avec 


une lunette très puissante. 

Les satellites s’éclipsent rarement, parce que le plan 
conimim de leni’s orbites fait nn angle de 27" avec l’orbite do 
Salurne, el que l’axe du eùiie d’oudire est coulemi dans le 


(lei’riier plan. 

Les astronomes oui été conduits à admettre que les auiioan.x 
de Salurne sont formés par un très gi'aud nombre do satellites 
que leur rapprochement empêche de distinguer. 
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165. Orbite. — f.,a dislaiicc nioyoïmo do la jilaiièto au 
— li), 18; rcxcoiilricilé est presijue égale à colle de 
Jupilor, im pou [dus faible cepoiidanl; la durée de la 


révolnfiuii = 

Le rayun de la planète t'sl lui peu .'^iipérieur à4 fois celui de !a 
lene ; son volume est fols plus grand, el sa niasse Li fois 
plus grande seulement, île sorte (|uo sa densité est 5 fois plus 
petite environ. 

On ajierçoil sur le <lis(|ue de la jdanète, dans dos conditions 
favorables, des traces de baiidos i[ui paraissent analogues ît 
celles do Jupiter et île Saliirne, niais on n’a pas pu discerner 
de détails nets permettant de détermlnei’ la durée de la rotation 
qui reste complèlement îneonnue. 

On a cherché à mesurer raplatissenient ; on a trouvé, 
1 i . 

des valeurs plus petites. F^a fai- 


tan lôl 


11 


1 

ôl T-:, OU meme 
14 


blesse du dîamèlre apparent, 4" environ, rend celle déternii- 
natiou très délicate. 

Xous avons relaté, page 174, les circonstances de la décou¬ 
verte de la planèle (lar W. Iferschel, cl nous avons <lil qu’elle 
[icul èire visible à rti'il nu quand le ciel est très beau. Ceci 
explique l’ail observée bien avant sa décoiiveide, dès 10U5, 
mais comme nue éloÜo fixe. On a exhumé ces observations 

/ei’le. 

166. Satellites. — Uranus a quatre satellites dont voici les 
noms, les dislancos moyennes au centre de la planète et les 
duréi's de révotulion : 



U 


T 


Ariel, * . . . . . . 

7,7 

2 jours 12'',;* 

IJîLibr iol , . .. 

10,S 

4 » 

TiUitiia. . 

17/1 

H » 9 

OltéroM. 

23,fi 

i:t » U'‘,l; 


Ces nombres vérifient la Iroisîème loi de Ivépler. 

Les quatre salclliles se meuvent pi'osque dans le niênie plan; 
mais C(‘ plan est à peu près perptuidiculaii’G an plan de réc!i|)- 
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tiquo ; il dépasse même de 8" celle inclinaison de 1)0", de sorte 
que les salellites ont un mouvpmf'ut rétrof/rtnie, quaïul on 
projelte leurs oïLiles sur récliptiquo ; cela est (rès ri‘inar(jual)le, 
cai’ tous les salclliles dont nous avons parlé jusqu’ici, ceux de 
la ’l eiTO, de Mars, de Ju[dler et de Saturne, ont des moHvnnents 
du'pcts^ dans des orbites peu inclinées sur réclipli(]ue. 

'l'oiis les -J’? ans (moilié de 84 ans), la ligne des nœuds des 
orliilcs des satellîles passe |>ar le soleil, et par suite à peu près 
par la lcrix' ; les orl)iles appareilles sont des lignes di'oiles ; cela 
esl arrivé en 1840 et 1882. Kn 1861, les oihites appareilles 
étaient circulaires; il en sera de iiièine en 1903. 

La planète tourne liè.s prohabienient sur elle-niènie, cl le 
plan de son équateur doit coïncider avec le plan des orbites des 
satellites. 


XEI'TUXK 


167. Orbite. — La distance moyenne de la planète an 
soleil 30,OC ; rexcenlricité, qui esl un peu plus forte que celle 

de Vénus, esl cejiendant au-des.sousde-7^^ 


La durée de la révo¬ 


lution c.sl de ICo ans, presque le double de celle d’Üranu.s. 
Depuis sa découverte jiar Le VeiTier (dont nous avons dit im 

■I 

mol, page 175, et dont nous reparlerons plus loin). iNeplune n’a 
pas encore jiarcoiiru le tiers de .son orbite. Son rayon vaut un peu 
moins «le 4 fois celui de la terre, .sa masse 16 fois celle de la 
terre ; la densité est 3 fois jdus jietilc. 
t)n n*aperçoit aucun détail sur la planète, dont le disque a 

seulement 2":^de diamètre; on n’a donc pas jui détenniner la 


rotation, 

Uranus et .Neptune sont deux planètes jiresque égales entre 
elles, comme la Terre et Vénus. 

168. Satellite. — jNeplune a un seul satellite qui circule à 
une distance de la planète égale à 14 fois son rayon, et elfeclue 
sa révolulion en 5* 21", dans le sens rétrograde. Quelques ano¬ 
malies de son mouveinonl ont [tennis de conclure que la planète 
doit avoir un aplatissement seiisil>le, bien (juo les mesures fuîles 
sur le disque ne perniellenl pas de le niesurer. 
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169. Aspect général. — Ij**s comètes sont a.sscz soiivonl 
visibles à l'œil nu, mais les plus iioml)i'euse3 sont télescopiques; 
sut’ dix comètes oh.sei’vécs par lo.s astronomes, il n’v on a guère 
(}u’uno visible sati.s le .seconr.s dos limettes, L'a.spect ditTiTo 
bcaiicou[) de celui des plaiièle.s ; une comète se compose 
généralement do trois parties représenlées parla figure scliéma- 
tiquo 122 ; le noyau qui ressemble souvent à une étoile et a 
lin diamètre apparent assez faible; la clievcliiro lî, sorte 
d’atniosplière nébuleuse dont l'éclat va en 
diminuant à partir du noyau (comète veut 
dire on grec mire chevelu] ; enfin la queue 
(1; \ et lî forment la tète <lo la comète. 

Le diamètre apparent de lî est générale¬ 
ment de quelques minutes pour les comè¬ 
tes télescopiques. La queue est beaucoup jdiis longue, .surtout 
dans les conièles visibles à l'œil un. Ainsi, la grande comèle 
de 1811 avait une tète aussi graudo que le soleil, et .sa queue 
une longueur égaie tà la distance de la terre au soleil; la 
ipieue de la gi’ando comète do 1843 était deux fois plus 
lo ligue. 

L’aspect de.s comides est Ires variable durant leur apparition, 
et souvent à quelques joiws et même, à quelques heures de 
distance. On aperçoit (i les plus petites étoiles à travers les 
queues des comètes, sans ([iic leur éclat en soit sensiblement 
diminué et sans que les rayons lumineux qui viennent de ces 
étoiles éprouvent la moindre déviation après leur passage à 
travers la matière qui constitue la queue. Lotte matière doit 


(1) Voir li) plaiiclie IX., i[ni roprésorue la pliotOgi'a|ihie de la grande comêU' 
dt: 1883, 
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donc t'ire cxtrôniemeiil subllle; lu niasse de la comète paraît 
condensée dans le noyau A, et c'est ce jtoini dont on délerinitie 
la li'ajecloii'e. 

170. Orbites des comètes. — La iiatnie des oildles des 
comèl(‘s était totaloinent inconnue avant Newton^ même de 
Kepler, (jui avait ilécouvert les luis du mouvement des idanèles 
aiiluur <iu soleil. 

Nous avons dit (jue N'(‘wlun a déduit des lois de Kepler la loi 
de raüraelion univei.selle. il s’esl ensuite ]>osé le problème 
inverse; il a cberelté (jnelle eourbe doit décrire un astre 
soumis à raüractiim tiii soleil. Il a trouvé que cette courln* |)onl 
être nue ellipse quelconque, voisine ou non du ceixle, et même 
une parabole. Newton fut, dès lors, amené à penser que les 
comètes .sont tles astres soumi.s, comme les planètes, à l’altrac- 
llon du soleil, et qu’elles décrivent comme elles des ellipses 
dont le soleil occupe un foyer cniiimnn. Seulement, tandis que 
les j)lanètes décrivent des ellipses très arrondies, les ellipses 
qui servent de trajectoires aux comètes sont très allongées. 
Les comètes reçoivent leur lumière du soleil ; quand elles seront 

lri‘s éloignées du soleil, 
elles seront très peu éclai- 
léos et cesseroiil d'être 
visibles; leur éloigne- 
ni<‘iit «le lu lorj’e augmen¬ 
tera cet elfet. (hi ne verra 
donc lesciunèles que tlaiis 
Une partielimitée de leurs 
orbites, quand elles seront 
près du soleil et de la 
• ne revenii' qu'à des 



Kl«. liî. 


terre. IClles disparaîlroni ensuite 
époques très éloignées. 

Soit (fig. 123), AA'une cllîp.so* (l'ès allongée, ayant le soleil S 
pour foyer, et sur laquelle mois supj)osons une comète en 
mou vciiK'ut, 

Nous ne pouvons raj»ercevolr (jito «lans une petite juu'lie 
ItAL de son oi-bîte, dans ic voisinage du périhélie A. 

Décrivons une parabole ayant son axe «lîrigé .suivant AA', 
jtour .sommet et Coyei' les points A et ÿ. Le long de l’arc AIJL, 
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les <leux coiir]>es seront ti'ès voisines si SA' est graïul, jiuisfjue 
la parabole est la limite tie l’elliftse pour SA':= x ; on pourra 
(lom; reiiiplacer vlli do la comète par une oi'liilc 

pardhohqttv, 

Newton imagina une inétliode [lermettant de calculer, d'afu'ès 
trois observations d'une comète, les è/éntntls i>f(rali(tf't.qttf‘x de 
cette comète, fjui sont au nomijre de ciiuj. I! en faut deux pour 
déterminer la position du plan de Torbite par rujipoid à l’éclip¬ 
tique (la longitude du meud et rinclinaisou); un troisième 
poui’ orienter la pai’abolc dans son plan. Le ([iiatidème o.st SA 
{la di.stanct: périliélie); enfin, le cinquième est l’époque à 
laquelle la comète ]>assc au point A. 

171. Confirmation des idées de Newton. — Newton 
trouva bientôt l’occasion de mettre se.s idées à Trq)l'eiis'e. 
En 1680, jiarut une comèle qui se rapproeba ra])idemen[ du 



iji 


soleil et disparut dans ses rayons; cette comète fut observée 
sur l'aj'C HIN (fig. 124), et Newton calcula se.s éléments para- 
bol ii] lies. 

17 jours aprè-s sa disparition, a[)|)arul imc comète magnifique 
sortant des i‘ayoius du soleil, du côté opposé, (tu ro]»S(“rva sur 
l'arc N'iM', et Newton calcula son orbite paralxdique. I! cons¬ 
tata que les deux arcs MN et .M'N' faisaient partie d’une même 
jiaralioie, et que ]e.s deux astre.s avaient du jui.s.ser an même 
instant [lar le périhélie A; donc ces deux astre.s n’élaient ipie 
deux a[q)arili(ms il une. seule et même comète ijiie l'on aurait 
jui suivre de N en A el de A en N', si l’éclat îles l’aionis du soleil 
ne s'y était pas opposé, 

En réalité, la ti'ajt'ctoire devait être elliptitpie. ^Mais comment 
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arriviM* à fermor la rou['])e, en délerDiiiiaiil la longueur tlu 
grand axe AA'? 

iNewton rt'coinniantla de délci'minei' les éléments [lara- 
l)oli(|ues de tontes les comètes o])servées. Si l’on volt, par ces 
élémenls, qu’une nouvelle cumète suit la inème route ((u’une 
ancienne, les (leux comètes seroni identiques, et l’intervalle T 
des deux a|q)aritions donnera la durée T de la |■évüllltion 
sidérale. Le denii-grainl axe n se calrul(*ra [tar la lioisièmc 
loi de Kepler 


(U 



% 



;îr, : fi 



un a' et T' désignent la distance inoyeiiiie de la terre au soleil 
et la durée de sa révolnlion (lannée .si<iérale). 

\12. Détermination de la première comète pério¬ 
dique. — llallcy a[qdiqua la méthode de Newton, et calcula 
les orbites paraboliques de 24 comètes observées avant lui. En 
1082, parut une belle comète dont Ilailey calcula aussitôt 
rorhife; la comparant ci celles des 24 comètes calculées (tar lui, 
il vit qu'elle avait suivi à l'orl peu prè.s la même route que la 
comète de 1007, observée 75 ans aiiparavaiil par Ké[)ler, et 
(jiie celle de 1531 ob-servée 76 ans plus tôt. U en conclut que les 
trois comètes de 1531, de 16(i7 et de 1682 étaient îles apparitions 
successives de la même comète décrivant une orbite ellipliiiuo 
et accomplissant sa révolnlion en 76 ans environ. 

.Avec la valeur 

1 — 

- 

la formule (1) ilonnc 

ff 
fi! 


6 , 


ainsi le demi-grand a.xe de l’orbite do la comète de llalley esl 
é<^al à 18 fois la distance de la loi’i'C au soleil. L'un dos élémenls 
calculés par Ualloy, la distance périhélie SA z= i),0. On en 
concliil 
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Donc lu comète se ra[t|iroche plus du soleil fjue Vénus, et 
s’en éloigne jdus que A’eptuno. 

Son mouvement est yeVroy/v/f/e, et c’esl le cas de la moitié 
environ dos comètes paraboliques, c’est-à-dire des comètes 
dont on n’a pas pu t’ornier l’orbite. La coinètcMle llalley a été 
revue en 1759, mais son retour était attendu ; on l’a revue de 
même en 1835; sa prochaine apparilion aura lieu en 1910. 

173. Principales comètes périodiques. — On connaît 
aujourd’hui, en outre de la comète de llalley, 14 comètes péiâo- 
diques dont le l'Otour a clé observé. Il est remarquable que 
toutes CCS comètes ont dos niouvomcnls d/rects et même <le.s 
inclinaisons assex faibles sur le jjhin de l’éclipliquo; la comète 
de llalley fait seule exception. Du a reconnu Umic périodicité 
par le procédé recommandé [)!îr >ie\v(on, et qui avait si bien 
réussi à llalley; mais le phn souvent, quand la durée de la 
révolution est courte, les quelques mois d’observations faites 
[)end:int la premîèi'e ap|iaritiün peranettent de prouver que 
l’orbite ne peut pas être paraboliipie; dans cei'fains cas, huit 
jours d’observations siiflisenl pour o!)teinr ce l'ésullat et pour 
fixer line valeur approchée de la durée de révoliition. On est 
ainsi assuré de les retrouver dans l’apparition suivatUe. 

La comète d’Lncke est celle dont la durée de révuliilion c.st 
la plus courte; elle n’est (jue de 3 ans 1/3. Elle arrive à être 
plus voisine du soleil (pie VIerenre ; mais elle s’en éloigne 
moins que Jupitiu'. 


tt y a CKSiiite 11 caiiièlos, |>iesijii(j Unîtes tjlescopiqnes, dont ta 

lévoliilion est comprise entre il ans et 1 ans *; itaiis tenr ptus i-raiid étoi- 

jçuenient du sole.l, teins or!HL''s se rapproclienl Iwaiicoap de t'ürtiilo tte 
Jupiter, et cel te plam'^le parait avoir joué un ÿ^raud réle itaus l'histoire de 
ces comètes. Nous citerons, [larini ces astres, la coinèle de M. l-'aye et celie 
de liiêla sur laquelle nous reviendrons ilaiis ou moiiieiit. 

Vient ensuite ime comète ipii l’ait sa lévoluiioii en 14 ans, et passe près 
de forliile de Saturne, dans son plus grand éloiguciiieul du soleil. 

Kntiii, deux comètes ont des révolutions de 72 ans environ, et ne 
déliassent pas hcaiieoup t'oi'l)ile de .Neptune, dans leurs plus grandes 
disLaiices du soleil. 

Il y a en outre une vinglaîtie île co.’iièles périodiipies dont une seule 
apparilion est connue; sur ce tioiiihre, 12 ont des révoliilions compi'ises 

r.osMOORM-im-. | i 
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oiilie 3 el H ans, et rotil parfie <!** l'o f[iie Cou nppoKelij <;rotipt‘ de Jupiter; 
les aiifres oui des duiées ijiiî s'édieloiinenl jusiiu’â 8(1 ans. 

Enliti, 2(1 iUàlres comètes ont été calculées, dont les révolutions son! 
compi i.scs entre 100 et 1000 ans; la dernière d'entre elles s’éloijîne 200 fois 
plus du soleil que la terre, et [n-ès de 7 fois plus ([ite Neptune. 

I.e nombre des coinètes qui ont été onlciilées avec la parabole, sans que 
rien indi(ine une ellipticité aiiprcciable. est d’environ 20l>. 

174. Direction des queues des comètes. — Les quouos 
(les comètes sont géiiéralonieul situées fiaiis le [ilan <io rocbilo 
et ojijiosées au soleil, taudis (jiie la ctieveliii'e est louruéc dii 
côté (lu soleil; c’est ce que niotilre la lijrure d'25. On dirait 
([u’iin souflle éinaiiaul du soleil ri'jollo à l’oiiposé les particules 
les plus ténues de la eouifdc. 

175. Division et segmentation des comètes. — La 
comète de lÜéla a été découverte eu 1826, el les observations 
faites alors montrèrent neltemeiil que la comèt(' (Hait elliptique, 
avec une péi iode de 0“"‘.6, Olbers, calculant son rot(7ur pour 

1822, remarqua qu’elle |)asserail 
très près de l'orltilo (erresire, 
et pourrait |ieut-(Hre rencontrer 
la terre, sinon |»arson noyau, du 






l'Ki. 125 




moins par sa nébulosité. Toute 
la question était de savoir si les 
deu,\ astres passeraient eu mê¬ 
me lemp.s [uir le point de eroi- 
semonl de leurs orbites. Les cal¬ 
culs d'Olliers nioutrèivnl que la 
terre u’v devait arriver (jirmi mois a[)rès la comète ; les choses 
SC passèrent ainsi réollemeiit, et la rencontre, redoutée un 
nionient, n’eut pas lieu. 

La comète ne fut pas a|>erçueau relour suivant en iS2{), parce 
(lue les cundition.s de visibilité étaient défavorabI(‘s. On la icvil 
eu 1845, mais elle présenta alor.s un |)b('iiiunène élrange, demi 
on n’avait ]>as encore eu d’exeiujile, sou dédouldonieul eu deu.v 
astres distincts. Elle parut .simple Ciquimlaiit dans les jiremiers 
jours; elle l'était encore le 19 décembre; .sculenicnt elle s’élail 
allongée en forme de jtoire. Dix jours après, le 29 déceniln’e, on 
fut très étonné de la voir double ; elle s’t'lait s(’{>aréo en deux 
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parlîes de grandeur inégale, ayant cliaciuie une petite queue, 
dans ta direclion opposée au soleil, Li's deux astres mareliéreiil 
ainsi côte à côte, demeurant, à la même distance, jusqu'au 
niomcnl où ils cessèrent d'èlro visildes. A j’a[)parition siiivant(‘, 
en 1852, ou vil oncoi'e la eomèie doiilde; mais la dislance des 
deux fragments éfuil devenue dix fois plus grande. Malgré dos 
reclierclies nonibreuses, ît a été impossible tic revoir l’tme ou 
l’autre partie de la coniète de liiéla tleptiis colle époque, liien 
que six révolutions au moins se soient écoulé(‘s. 

l,.a grande comète de 1882 a présenté ties piiémunènes très 
curieux, t tu vit stui noyau, tpii tl’abord était rond, s'allonger et 
sc diviser finalenit'ut eu cinq ou six parties nettement distinctes 
alignées comme ttes grains tle chapelet. If'autre part, on a 
constaté dans son voisinage, à moins do 4" tle distanct', l’exis¬ 
tence de trois petites comètes indépeinlanles que l’ou n’uvait pas 
vues auparavaiil, et qui étaient certainement issues do la comète 
pri uct [talc. 

Une des comètes ilécouvertes en 1889 donna tle même nais¬ 
sance il quatre comètes secondaires dont l’iine fut même pendant 
qmdtpies jours aussi brillante tpie la comète principale ; l’en¬ 
semble était eiivelojqté tl’nne légère nébulosité démontraut la 
comu'xitc des divcr.ses |)arties. 

On voit par ces exemples tpic les comètes peiivont être le 
sii'ge do pliéiiomèiies très curieux. Sotis l’inlliieucc d<‘ causes 
encore presque complètement inconnues, nue poidioii de la 
matière est violeminent expulsée du reste, et se meut ensuite 
d’une manière intlépeuilante. La formaliou de la tpieiic, (]ui a 
lieti dans le voîsiiKige du périhélie, est due à une telle crise. 
Ou voit eu même lem|)s la lendauco des comètes à la division, 
el, (luaml on se rajqjclle ce t[ui est arrivé à la comèle de lÜéla, 
oti esl eo’ndiiit à penser que les deux fragments que l’on voyait 
d’almrd très facilejiient, ne sont devenus invisililes [dus tard 
f]uc pai’ce qu’ils se sont divisés eiix-môines en fragments assez 
petits. 

Une des causes de Iraiisbrrmation <les comètes doit [U'ovenir 
fie la variation énorme de la quantité de chaleur ([u’ellos 
reçoivent du soleil, eu raison des cliaugi'ineiils considérables 
e[trouveiit leurs distances au soleil. Ainsi, la grande comète 
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)Io IS4:îa |n-os(|U(* rasé la siirfacü du soleil, car ollo a passé à 

uiictlislaiiec de celte sui’facc égale an ^ dti rayon solaire. Dans 

son plus grand éluigncmenl, ta distance est prés de 10<)0 fois 
plus gi'ande. On C(Mnprend que la cluileur intense délerniinée 
par un rajqiroclienient aussi grand ilélerniinc une cri.se interne 
(‘I pi'ovoque la disptu’sion des parties les plus volatiles. 

176. Constitution des comètes. — Le .specti'o lumineux 
do toutes les coniMes jirésenle un caractère commun. Il se 
compose ( 1*1111 s[H*clre continu plus ou motus faible, et de troi.s 
liandos lu'illaules (jaune, verte el IdiMie} qui coïncident avec 
celles des hydrocarlniros incandescents, on bien raréfiés el illu- 
ininés par r(>fllnvc électriqin^. Lola îndiijneraîl donc, dans toutes 
les comètes, la présence (rbydrocarlntres gazeux, rendus 
lumineux par la cliabnir, ou plutiU fi; [>ar l'étincelle électrique. 
Dans les comètes très lirillanle.s, le spectre cttnlimi devient 
a.ssez intense pour ([iie l’on y [uiiss(* distinguer les raies 
sonibi'es de Fi’aunliofer*, C(ï qui montre ([u'nne partie do l’éclat 
des comètes est duo à la lumière solaire réllécliic. 

(jiiand les comètes ap|iroclienl très ju’ès du soleil, comme 
C(*la est arrivé à deux des comèU's de ISSt:?, on voit dans leur 
spectre les raies brillantes de certains niélanx, iiotaninienl le 
sodium el le magnésinni. 


(1) Dii ol)Si‘rve ces liaiulcs briltanles (liiiis dus coitii*(es ini^tue ices cloigtiées tlu 
soleil, et tloiil la tetiipératiu'e ne doil vi-aisemblalileineiit [«(sètee hten étevee. 
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CIIAIM'IIIE IV 


DES ÉTOILES FILANTES 


m. Aspect. — l*ar nui! soreine ol sans luno, on obscrvo 
nlusicm’s fois par lionrtv !e curioux niôléore auijnel on iloiinc lo 
nom à'êtoih^ fHunL(\ Jians une imrlie ilu ciel, un jioiiil Inniîlieux 
se moiilre tout à cüu|), se nient avec une grande rapidité, jmis 
diniinvic d’éclat et dispuraîl, le loul n’ayaut guère duré que doux 
ou trois secondes. Les anciens regardaient ces météores coninio 
de vcrilaliles étoiles qui se détachaient de la voûte céleste, et 
tomhaient du ciel; de là le noin d’éloiles filantes. Mais un peut 
se convaincre aisément ipi'il n’en est rien, en coiislatant qu’il 
ne manque aucune étoile à lu constellation iruù le point 
lumineux a scmlilé [larlir. 

Uimlvar. — Deux oliservuteurs placés aux extrémités d'une 
base lie -10 à voient te [loinl (rapparilion d une même étoile 
filante occuper des positions dilVéreiites dans les coiistellaliüiis. 
En notant ces doux positions ajqiarenles. et détermiiiaiil leurs 
cuonloiinécs par des alignoinent.s avec les étoiles voisines, ils 
jioiirront déterminer les distances qui séparent cliacnn d’eux, du 
point d’oii l'étoiîe filante l'sl réelleniciil juirtie ; e’esi le procédé 
indiqué en Irigonométric' ]>our mesurer la dislaiiee d'iiii objet 
iiiacccssilde. On a irouvé ainsi qu’eu moyenne, la hauteur du 
])oiul d’aiqiariliuii au-dessus de lu surface de la terre est de 
et la hauteur du jioiiit du dispaiâtioii de 80"“" | la vile.sso en une 
seconde e.sl de 40*'"' environ. 

178. Cause du phénomène. — Les hauteurs dont on vient 
de parler sent un peu supérieures à la hauteur que l’obser¬ 
vation des crépuscules assigne à la hauteui’ de ralniospiière ; il 
n en est pas moins évident que cette atmosplicM-e joue un rôle 
capital dans la production du phéiionièiie. D’ailleurs, la vitesse 
moyenne de est coinparalde à la vitesse de circulation de 
la lei’re autour du soleil (8(On l'sl ainsi conduit à adincltre 
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<jue los lUüih's filaiiles. sont do pelits corps obscurs circuluiil 
autour du soleil à la façon des [ibuiùtes ou dos coniolos. Dans ce 
mouvonienl, ils renconlronl ratniospli^re terrestre dans laquelle 
ils |»énèlrenl et qui oppose de ta résislance à leur déplacement. 
Leur vitesse dimiiuie, et une partie de leur force vive est li'uns- 
formée en clialeur; un calcul facile montre que l’élévation de 
température rjui en résulte est suffisanle pour porter* à rincan- 
descence les matériaux de leur surface,et tnême pour les btndre. 
iVest ainsi ijue ces méléoies deviennent rapidemciit lumineux; 
si les corps sont petits, ils brûlent complètement, et la tin de ta 
combustion coïncide avec la tlis|>ai*ition de l’étoile filante. 

n9. Essaims d'étoiles filantes. Points radiants. — II 
est facile de voir que la trajeetnir e hindiieuse d’uiie étoile liJatde 
doit être diià^ée suivant un grand cei’clo do la sphère céleste, 
l'bi eiïol, le météore, pendant la durée très coui'te de son appa¬ 
rition, se meut sensiblemetil <>11 ligne droite, suivant la dir'ection 

T 

(lésa vitesse relative |»ar rajqiort à robservateur ; cette ligne 
droilo et la [tosition rb^ robservatc'ur déterminent un plan ([ni 
coutH* lu sphère céleste, suivant un grand cercle, irajoctoii’e 
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appareide de l’étoile filante. Or, Ü y a d(*s nuits on les étoiles 
filantes sont nonibreuscs, et il arrive ([ne, si l’on i‘epoi‘le toutes 
leurs trajectoires sur nue carte céleste, en les prolongeant au 
besoin, elles passent par un nn'nie point A, comme l’indique la 
figure l'2G. Ce point est iioninié le foint radiant; c’est de lui que 
paraissent émaner toutes lesétoiles lilaiitos correspondantes. Cela 
dolf arriver si les vitesses relatives sont toutes [larallèles à la 
droilc qui joint le cenlre f de la sphère céleste au point A, car 
alors Ions les plans menés par chacune des vitesses relatives 
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cl le point r SC couperont snivnnl TA, et les Irajccloire.s appa¬ 
rentes sembleront bien, sur la spliôre, diverger du point A. 

Supposons en outre ces vile-ssos apparentes égales entre 
elles; ii est aisé de voir (pi’il devra 
on être <le même des vitesses réelles. 

En etlel, menons |mr le point 1' 

(lîg. 127), une droite d’il égale et 
pai'ullèle à la vitesse ul)Solue d’un 
des méléores, et une droite Tti égale 
et parallèle, mais de sens conti'aire, 
à la vites.se do l’ob.servalcur; en 
Construisant le parallélogiamme TBDG, la diagonale ’l'l) sera 
égale et parallèle à la vitesse relative. 

La vitesse tle rubservateu]’résulte do la vitesse du mouvement 
de traiLslatioii de la terre autour du soleil, et de la vitesse du 
mouvement do rotation de !’observaltMir autour de l'a.ve de la 
terre. Celle deniîère (4tjU"' au maxiiimm est au plus la 

p; partie de la première et l’oii peut la négliger. On [loul 

donc dire que d't.i est égale et contraire à la vitesse de trans¬ 
lation, et, dans le coui'S ti’ime unit, on [toiirra faire abslraclion 
des changemenls de graïuleur et de direction de l'C. d'U étant 
ccmslanf par hypothèse, eu grandeur et direction, il en sera de 
tuèmeded'B; toutes les vitesses ahseducs seront égales et |)aral- 
lèles- Uécijiroquemcnt, si les vitesses absolues sont égales cl 
parallèles, TB et, par suite, TÜ sei’onl constants, et le point A 
sera situé sur le prolongement de D T. 

A'ous sommes ainsi conduits iiadmelire (jiie toutes les vitesses 
absolues des corpuscules sont les mêmes, peiidaul la iiuU consi¬ 
dérée, et comme les observulious peuvent être faites d’au très 
points de la terre, en voit t]iic la terre traverse une nuée, un 
essaim <le corpuscules animés de vitesses égales et j)arallèles 
dans leur mouvement autour du soleil qui les attire. 

180. Apparitions périodiques. — Ouellos courbes peuvent 
bien décrire tous ces corpuscules? Aoiis le sas'ons il’avance, 
d’après ce qu’a prouvé Xewlou {voir u®170); ce .sont des elli|)ses 
ou des paraboles {même des liyperht>Ies), groupées eu un 
faisceau ayant une largeur au moins égaie au diamètre de la 
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Icito, (lOiisidtîruiis 1 orljîle iiioyoïiiie; ollc doit cüuj)cr;i li‘ès ppii 
piès I orhilo terrestre eti un jioini M, posiljoii par où passe la 
lerie an nioiitciit de I observation. Au bout d nn au la terre sera 
l'evenuo au jtoinl AI; les cor|)usciiles précédents n’y seront plus; 
mais s il y en a d anti'es, si rurbile elli|iliquc‘ moyenne PQ 
(lig. 12<S) est recoiivei’Le d une sorte de chaîne de corpuscules eu 
uiouvenienl autour du soleil, au bout d'un an, à la même date, 

il y aiiia un essaim de nou¬ 
veaux corpuscules, donnant 
encore naissance au même 
point radiant, puisque la 
vitt'sse absolue seiat la même 
au point M. C’est en elTet ce 
qui arrive ; tous les ans, 
<laus les nuits du 1(> au 1-i 
août, il y a des étoiles filantes nombreuses émanant d’un point 
radiant situé dans la constellation de Persée, et que l’on nomme 
pour celte raison \'rssai//f flf's Pe/'sf'iffes. De même, tous les ans, 
dans les nuits des II an Pî novembre, il y a Vrssofm (b’s Uoni- 
dont le point radiant est dans la cutistclialion <lu Lion. 

181. Liaison des étoiles filantes et des comètes. — 
Uepoi-tons-nous a la lig. 128, que nous supposerons représenter 
l'oiljile de l’essaim des Léonides, et supjiosous qu’il y ait une 
aggloméralion de cnrpusculesen un point 11. Ouandcette conden¬ 
sation passera an point .M, les étoiles lilanles sei-ont beaucoup 
plus nombreuses; il y aura une véidlable ttrrrsi-. Or, c’e.st ce 
qui est arrivé; les uppuritions «les ll-PÎ noveinlire ont été 
exlruordinairemciit ricbesdans les années 171)9, ÎB^ÎIÎ et 18GG, 
ce (pii conduit à jieiiser que les corpuscules de ramas II et, par 
suite, tous les autres, etTectuent leur révolnlioii autour du soleil 
en 33 ans environ. Coiinaissaiil la durée de révolution, ou peut 
calculer la longuonr PO du grand axe de rellipso, par la troi¬ 
sième loi de Kepler. On démonti-e aisément {ce que nous lie 
ferons pas ici), que la coimaissaiice de rascensioti droite et 
de la déclinaison du point radiant peiaiiel de calculer les autres 
élénienls elliptiques de l’essaim. 

Ce calcul a été fait jiai* L(‘ Veriâei' en 18GC, et ou a remarqué 
presque ainssitôt qu’une comète télcscujuque découverte eu 1803 
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suivait exaclemenl la niônic orijite. ÏJonc Tcssaim de la figure 
128 |*résente non seiileinent l’aggloniération H, nial.s une aiili'e 
agglomération conslituant la comélo de 1805. 

M. Schiaparelli a démontré fjuc i’e.ssaîm des rei’séides suit 
aussi la môme route qu’une comète lélescopique découverte en 
1802; la durée de la révuhilion paraît être de t2(t ans envii'on. 

11 y a un troisième exemple d’une comète suivant la même 
orbite qu’un essaim d’éloile.s filantes. C/est la comète de lliéla, 
dont rorbile coupe l’orbite terrestre, comme nous l'avons déjà 
dit (n'175). La terre jias-so cbaque année en ce point à la date du 
27 novemilirc. (Ir, en 1872, comme ou alleudait à cette é[K)qiie 
le relonr d'un des fragnionts de la comète de lliéla, non revue 
depuis 1852, et qui devait avoir fait à foil peu pi'ès trois révo¬ 
lutions exactes, on a vu, non pas ce fragment, niai.s nne 
apparition d'étoiles lîlantics dont le point radiant a été observé 
dans la coiistellatioii d'Aiidromèile ; le calcul a ju’ouvé ([ue ces 
corpuscules suivaient dans l’espace la meme route (jne la 
comète de lliéla. La môme comète a donné naissance à la 
magnifique averse d’éloili's filantes du 27 novembre 1878. 

La connexion que nous ti’ouvons entre les comètes et les 
étoiles filanles(du moins celles de certains essaims périoillques) 
ii’c.sl pas faite pour nuits suiqirendre, après ce tpie nous a\ iüns 
dit (le la désagrégation des ctimèti'S, car c’est alors la désa¬ 
grégation jtoussée à sa dernière limite. La rencontre d’une 
comète avec la terre, si redoutée autrefois, ne donnerait peut- 
ôlro lieu qu’à une splemlide apparition d’étitiîes filantes. 

182. Aérolithes. Bolifies. — nuand un astéroïde dt' faibles 
dimensions traverse simplement ratmo.s[dière, il [irodiiit une 
étoile filante. .Alals il arrive souvent (pu! rasiérttïde rencontre la 
surface de la terre avant d’avoir brûlé conijilètement. 1’t‘lle est 
l’origine des on pierres lombéc'S du ciel. ( ht a recueilli 

ainsi des niasses iiesant pinsieur.s cetilaîiios de Uilograinme.s, 
cl dont l’origine extra-lerreslro n’est |ias douteuse. Ces pierres 
méléori(|ues renferment généralement du for luélallitjue en 
gtande quantité, du nickel, ihi enbull... On n’y a jamais (couvé 
de corps simples dilTérenls do ceux que nous connais.sons sur la 
terre; c’est là un cas bien romarquabie de petits cor])S céloslos 
dont nous pouvons délennincc exactement la cumjtosition 
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(.'t IHJU8 ii’y rolroiiv^ms <1110 Ins matériaux leiTostrcs. 

Les [ilus g't’os dos asléioïdos, ceux »]im aj)[u-oclieul le (dus de 
la terre, nous a(H)i'irais.seul sous fei'iue de globes euflanimés très 
lu'illaiil.s, et 4|ui (iuisseut souvent par éclater eouime des 
bombes; ce sont les /w//V/e.ç. Citons-cn un seul exemple : le 
11 mai 18G4, un maguilirpTe bolide, (jui a été a[tereu d’une 
gramie [tartie de la !'rance, a éclaté au-dessus du village 
d’Orgiieil, [U'ès tie Montauban, et celte exjilosiou a été suivie 
d’une abondante averse de piei'res météoriques, li'ès chaudes 
encore à leur i‘e.ncontre avec le sol. 

Il arrive (larfois ((u’une (derre météorique, brillante à sa sur¬ 
face, est trouvée glacée dans son iulérieui', quand on la brise. 
C’est qu’avant de [téuélrcr dans l’atmosphère, elle avait pris la 
tempéi'ature de l’espace, (lui est fi-ès basse. Klle s’est erillammée 
à la surface en (lénétranl dans ralmos[dière, mais la chaleur 
n’avait pas encore eu le temps de se jiropager jusqu'au centre 
(|ui conservait la température initiale. 

Ou avait cru, au comniencenient du siècle, qm* les aérolilhes 
étaient des [lierres lancées par b’S volcans de la lune; mais cetlu 
idée a été ahaiidonnéo pour [ilusieurs |•aisons, et d’abord, parce 
qu’il n’y a pas de volcans e.n activité à la surface de la lune. 

Ce ijiii est certain, c’est que les bolides décrivent autour du 
soleil des ellipses, des iiaraboles ou des hyperboles. 
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Astronomie stellaire. 
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DISTANCES ET MOUVEMENTS PROPRES DES ETOILES 


183. Généralités. — Lo noMibrc dos ôJoilcs visililo.s à l’œil 
nu, sur toulo la s]dii*ro ccleslo. osl d’environ 5OOO. En lenanL 
comiito de ce que !e.s étoiles les mtiiiis lu'iUanles disparaissent 
dans le voisinag** île l'Iiorizon, on voit qu'en rogai’dant le 
ciel fl un inoment donné, on no |>cut guère apercevoir ipio 
2(HK) étoiles à l’œil nn. 

Une lumière hlanclie, de forme irrégulière, entoiu'c le ciel 
eu forme de ceinture; on la nomme la voie UfcU-r, 

Quand on regarde le ciel avec une lunette, on ajierçoîL un 
nombre beaucoup plus grand d'étoiles, et la voie lacU*e apjiarait 
comme formée d’un très grand nombre d’étoiles que leur 
faiblesse empècliait de dislingnor isolément l'œil nu, leur 
ensemble produisant néaurnoin.s l’impression irmi nuage 
laiteux. 

(Juel que soit le grossissement <le la limette employée, et 
contrairement à ce qui arrive j)oiir les planètes, les étoiles 
apparaissent toujours comme des points, sans diamètre apparent 
sensible; la lunette no semble jias les ropprochev, ce ([ui est 
nn iuillce de la grande distance qui nous en sépare. 

184. Grandeurs stellaires. — On a divisé les étoiles en 
classes, d'après leur éclat. Les étoiles de première graudeui* 
























520 


LKCi^NS DE (;(ti;MOf;ilAI‘I[IE. 


sont les jilus hrilhuitcs ; celles de sixième graii<leui' sonl les 
|)lus jK'lites que l’on puisse apofcevoif ù l’eeil nu. 

Ou coiiipic 

2n étoiles de l’'" grandeur, 

(Î5 — — 11 < K ) — ry 


4*Æ étoiles de 4*^ gTandeiir 
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T/onipIoi des jjliotomèlrcs permet de <lotiner un sens précis 
à CCS g ran(leurs apparentes qu'il ne faut pas confurulre avec les 
grandeurs réelU's, car l’éclat d'une étoih* déjiend de son 
dianièlre, tie l’éclat intrinsèque des divers points de sa surface 
»4 de la dislanco de l'éltiile h la (erre. 

On a prolongé la série des grandeurs ]tour les étoile.s léleseo- 
[ii((ues, jusqu’il la 15* grandeur environ. W. llersehel évaluait 
à jilns de 20 millions le nombre des étoiles visibles sur toute 
la s|)bère céleste, avec le jdiis puissant de scs télescopes. 

185. Désignation des étoiles. — Nous avons dit déjii que 

l'on a divisé le ciel en constellations; dans cliacnrie d’elles, on 
distingue les étoiles jiar des lettres grecques, x, ,j. a dé.si- 
gnant la plus luillaute, la suivante, etc. ; on emploie ensuite 
les letlre.s romaines; mi se .sert aussi de chilTres on de numéros 
d'ordre. Dans les on inscrit l’asceii.sion droite et la 

déclinaison de chaque étoile; on les dispose dans l’ordre croi.s- 
sanl de.s ascensions di’oiles, et on leur donne les numéros 
1, 2..., en indiqnani le nom du catalogue. Le calalogue de la 
To/Vc i)hfitti(fraiihî(/nr dit fhd, amvre inlernationale provoquée 
par ramiral Mouchez, coniju’endra envii'on 2 millions d’étoiles, 
jusqu’à la 11* graioh'iir incinsîvoment. 

186. Distance des étoiles. —Ouaitd on vt'ut mesurer la 
distance d’un objet inaccessible C, on prend une base Ali de 
long'uoui' connue; de chacune des extrémités di cett(' base, on 
mesure les angles AIKi et lî.Vfl; la résolution (lu triangle ,\1ÎC 
donne cnsuile les distances inconnues AL et BL. L’est, en 
somme, ce que l’on a fait pour lu lune, en prenant poui* A et lï 
deux ])oinls éloignés de la surface de la terre. Ce jvrocédé, em¬ 
ployé poui' une étoile, donne des angle.s ABC et B.VC., qui sont 
exactement supplémentaires, de sorte que l’aiigteACBest nul,ou 
du moins de l’oi’dre des erreurs inévitables dans lesoltservulioiis. 
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Mais Conofiiic nous a appris ([iio la (erre so déplace dans son 
mouvenuMit annuel iiulour du soleil ; en prenant pour \ et I! 
les positions occupées par la lorre à six niois de distance, Ail 
sera égal an diamètre de l’orbite terrosli'e. On aura donc une 
base 23<H)0 fois [dus gi’ainle environ ipie la plus grande hase 
fjiie l’on puisse obtenir avec deux poiuls éloignés de la surface 
do la terre (dans le cas où les deux points sont les extrémités 
d’un diamètre terrestre). 

Même avec cette base énorme, le procédé ii'a réussi ijue 
pour iiti très petit nombre d'étoiles, les jdns voisines de nous; 
il ne donne rien poui' les étoiles pins éloignées. Knirons dans 
(juebjues éclaircisscnicnls à ce sujet. 


Sup|josoiis l’oibite Je l;i terre circulaire, ayant son centre au soleîl S 
{fig. t2ft}; soient T une de ces posilions et T' une antre i[uelcon(pit“. On 
verra une étoile K dans les dii’eclions corres- 
pondautr^s TE et T'tî. 

Nous allons ratnener loiilos ces ilireclîons 
il [lasser par le point T. l'our erdu, im*noiis AE 
épate et parallèle :i ST; les di'oiles TA et Sl'i 
seront épates et parai tétras, connue cèlés oppo¬ 
sés d’un [larallélopi'amine. .Menons ensuite 
AE'épate e( parallèle ;i T'S, .d joignons TE'. 

Les ptiius TA!C' et T SI*] seront pai'allèles, et 
les tt ianples ’l'AE' et T SE seront égaux coin me 
ayant un angle égal compris enti-e doux côtés 
égaux; les angles en A et en S sont en efîet 
égaux comme ayant leurs côtés pio'allùles et 
de sens contraires. L’égalité de ces triangles 



entraîne l’égalité des angles en T et en E’ et, 
par suite le |) a rail élis me des droites T'E et 
TE'. On [louira donc dire fjiie l’on apei'çoil 
successivement l’étoile dans les dîrectioris TE rd 'l’I'''. Or, rjuand le poînl 
T' déci'it sou orbite, Al’i' reste jiarallèlo au jibm de l’écliidiipio, et conserve 
la même grandeur AE' = ST'. 

Ooiic le point E' décrit un cercle égal à rorblle tle la terre, ayuiit son 
centre en A et son plan [laralléle à l'écliptique. La direclioii I E' de 
rétoilc décrit nu cône circulaire oldique qui coupe le plan tangent en A à 
la sphère céleste suivant une pelile clliiise, car, vu la iielilesse du lappoi t 
AE' 

-pr, 011 [leut remplacer le cône [lar un cylindre ayant le cercle .\H' pour 
hase, et ses génératrices parallèles .à l’A. houe, dans le cours d'une année, 
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une étoile K doit ])arailre décrire une jinlite ellijtsc sur la spliéie célesle. 

4 |.y ff 

l.a frniiuleur de cetle eilij^se du rapijorl - des dishuices 

de la terre au soleil et h IVdoile; l’ohservalîoii feia conuaitre l'ellipse, et 
donnera par suite le rapjjoit 

Si AI']' dési^nie riulersectioii de la hase du eime avec le plan iiiene par 
le point A [njrfïcndirulaii'enienl à TA, te h iarif^rle TA 1-7 sera reclanj^le en A, 
et donnern, en désignant par ^ l'aiif^de ATI7, 


(0 


sin 77S ^ 


a 


l/anf'le ^ se ilcduit de l'observai ion de la pelile ellipse, ajirès c[tioî la 
formuleM) donne la distance ^ 


( 2 ) 


fl 

A— , ; 

s I n ^ 


^ est ce ijue l'on nomme la pamlhuG annuelle de rétoile. C'est l'angle 
sous lequel un observateur [ilacé en K verrait uu rayou SP' de For lu Le 
lerres!re, perpendiculaire à la droite CS, 

Supposons que Ton ait trouve t;t= CXt ou pourra prendre sin 1''= i", 
et la lûn;;ueur de l'arc de 1" dans un ceixde <ie ravoii 1 étant 


» « ta 


I 


I OUÜ 200 ()0« 


on iuirail 




A = 206 OOO 


A-’ 


m := 1 " X i * 


La [cuallaxe la plus forte est celle de a Centaure; elle est 0'\72. On aina 
donc, par les foj-jnules (3), 

k = 0,72, A= 280000 u. 

On peut dire, en arrondissauL les cliiiîrés, que Veloile la plus vuistne est 
encore (rois rjml mille fois plus étoi*jnée fjue le soleil. 

Il n\v a gurre aujourtrUui qiiTine vingtaine il etoiles dont tes parallaxes 
et par suite lesdislauces soieni connues avec queltjtje eerlittnle. Au nombre 
de <'es étoiles se Ironve Shius qui est déjà 0i>0 OfMî fois ]>lus [nin que le 
soleil: la dernière des vim'L étoiles esl encore tleox lois lïliis éloignée* 
üu ropréscute souvent la tiisiaiice des étoiles ()ar' le temps que la hiiuiére 
met à nous en arriver; on sait d'ailleurs ipi’elle emploie CMiviroti jOOsecondes 
pour fiaiichir le rayon u de rorlule terreslie. Elle niellra donc, pour venir 

lie 7. Centaure, un noiiitire de-secondes = 2860ÜÜ X aOit, c‘est-à-diie 4 ans -. 
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l’intr Sirius, ce serti 'J ans, el [loiir la tiernière îles éloiles dont la jitirtilluxe 
ail été mesurée, se sera IS on 2n ans. 

[les considérations assez |>lausililes, fondées sur les éclals relalifs des 
éloiles de diverses ÿjrandeurs et sur riiypollièse que les éloiles de cliaqiic 
grandeur ont en nioveiine les inénics dimensions, ont conduit à penser 
iriic la Ininièi’e met envimn tiO ans poumons nnâver des dei’iiîèrcs étoifes 
visihles à rmil nii, et plus de trois nulle ans pour voiiii- des jdus peliles 
étoiles que \V. llerschui poiivail dislinjîtier dans son pltis {îi'aml télescope. 


18T. Mouvements propres des étoiles, • — IJutiinl ini 
n'oh.servi.' ]o ciel qii’ù l'œil nu, les cniisteMaliuns paraissent 
tarder à toutes les épuijiie.s les mémos formes el les mêmes 
ilimonsiuiis ; les étoiles somhleiil donc conserver leurs positions 
relalivos. De là le nom d’étoiles /ires qu'on leur a aUriluiée.s. 
Mais les observations les plus précises ont montré qn'uii ‘ïraiid 
nombre d’éloilcs ont de petils mouvements propres (jui, en 
projcclioii sur la sphère céleste, .s'ell'ectueiit sur di’s aces di» 
grands cercles et sont unii'oi'mes. I^e nuuivemoiil le [dus 
rapide est celui de l’étoile 183(i tîrüümbridge ; il est pre.stjue 
de K''' par an. 

Pour les étoiles dont la disiance est connue, ou peut calculer 
la vitesse réelle, ou du imdus la composante de cette vitesse, 
([ui est .située dans le plan tangent à la s[)lièi*e céleste, rautre 
composante, dont nous ne nous oecu[»ous pas en ce moment, 
étant dirigée suivant le rayon visuel. On Irouve ainsi (pie la 
compusaule de la vitesse dont il s’agit, eu une seconde, est do 
23“"' pour a t’oiitaure, de 17'“'* pour Sirius el de 55’’“' pour 
l étoile et du Cygne, Ces vitesses sont de rurdi'e de la vitesse 
de la terre {dté'”) dans son mouvemeiiL autour du soleil. La 
vitesse de l’étoile tSotMlroombridgc, dont la parallaxe iiiconiiiK* 
est certainement <ü', 1, doit dé[iasser olH)’*"'. 


188. Mouvement de translation du système solaire. — l.Oâ nioiivc- 
lueiits propi-es des éloili;.s pesiveul être dns :'i des dépl-icemcnls léids de 
c(*s asli'cs ditiis l’espace, ou Iden n’élce que des ap[iat‘ences provetianl de 
ce (pie le soleil se meut lui-iaême eu einportanl avec lui les [ilaiiétes el 
leurs satellites. 

Hans le jiicmier cas, il est vraisemijlaljlc (jue les moiiv(?tuetits des 
étoiles étant iiuèqtentlauls les uns des autres ri'oltéiiaiciit à aiicimc loi; (mi 
dt'composaiil la sphère céleste eu jiarlies d’égale superiieie, et coiiqiosant 
Uîs vitesses dans cliactme d’elles [lar la règle du pidygoiic des vitesses, 
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a[>i‘ès le^s avoir transportées [urallélenienl à elles-nirüios en un niéiue 
point, les diverses résultaiifes seraient petites, et sans allure syslématique 
en passant île rune d'elles aux voisines* 

Dans le second cas, les directions des vitesses, prolongées suivant des 
arcs de yrand cercle, devraient passer par deux points de la s[diére situés 
aux exlréniilés d'un iiiéine <!iainélre tji;'. i3d)* Kn elTet, soit S te soleil cpie 

nous prenons pour cen¬ 
tre de la sphère céleste, 
SA sa vitesse, lî une étoi’ 
le fiuelcotH|ue, rjiipri* 
nions à renseinhle du 
soleil et des étoiles des 
vitesses telles que EF, 
lonles égales à SA, [mral- 
lèles et de sens contrai¬ 
re, Le soleil sei'a eu repos 
et les étoiles auront des 
mouvements appareilIs : 
l'étoile E paraîtra se 
mouvoir sur la sphère de 
e en f, sur un arc de 
grand cercle, intersec¬ 
tion de la sphère avec le 
plan SEF ou SAE; Tare 
de grand cercle ef passe¬ 
ra donc par le point B, 
et il en seivi de même 
des arcs e'f \ ^ 

coirosponEÎent aux étoiles Donc les ilirecUons des mouvemeuts 

paraîtraient toutes émaner du point B et converger vers le [loint C, 

Or, ([uand on marque sur un gIoI>e céleste les 40i) étoiles dont le mou¬ 
vement projjre annuel dépasse (F',1, et f[ue ron accompagne chacune d'un 
])etil arc de graml cercle dans la ilirectioii du mouvement observé, on 
cousiale f[ue ni ruiie, ni raiitre des deux hypothèses précèdniles n'est 
réalisée coai|dètenieiit, It faut en conclure que les étoiles ont des mouve¬ 
ments pro[ires, et !e soleil aussi. Touterois, les rés ui tantes parti elles des 
vilesses, dont nous avons parlé [dus haut, ont îles valeurs appréciahlcs ; 
elles ont, d'une région k rantre, une allure systématique, et, dans leur 
ensenilïle, elles divergent d'un certain [loiiiL B, 

Ou déterminera le point B, ou la diiecliou de SA, et aussi la gramleur 
de SA de façon que, dans rcnseiiiide, il y ait le plus petit désaccoi‘d possible 
entre les directions des mouvemeiiLs api>.irenls tels que €f^ et celles des 
mouvemeuts observés. On trouve ainsi que le soleil est animé d'un 
mouvement propre dirigé vers un point de la constellation d'Ilcrcule, 
ayant une ascension droite de 270" et une déclinaison de -j- 30**; ta vitesse 
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(le ce niouverneTit [jaraU voisitie dn la vil esse de ciiciilatioa de la 

terre aatoiir du soleil. 

Avec le Leinps, un ari iveia [)étit-elre à iiietti-e en évidence la courbure 
de la trajectoire du soleil; anjourdliui, on ne jieni détennineî- que la 
direclîon de la tau^ente à celfe IrajecLoire et lu grandeur de lu vitinsse. 

189. Étoiles doubles. — tlésigne hÎjisî (iou.\ étoiles très 
voisines sur la sptiére céleste; \V. Ilerschel en a observé plus 
(le 5iH) dans les(jiielles IcKlisUincedosconipitsanlesosl iiiféricun* 
à 3*i", et ce nombre a été porlé depuis jusiprà environ. 

Les deux étoiles (jni forment une étoile doulde i)eiivent (Hn^ 
très éloig-née.s en réalité l’une de l’antre, car nous ne savons pas 
U pfioi'l si leurs dislances au soleil sont voisines, ainsi que 
leurs penspectives sur la spliète céleste, 'l'oulefois, si l’on pro¬ 
jetait au fiasanl, sur la surface d'une splièi’e, des grains de 
sable aussi nombreux (|ue les étoiles, il y aiirail pou de chances 
pour (ddenir entre deux grains un aussi grand nombre de 
rapprocbements étroits (jue celui qiit existe entre deux étoiles. 
11 est probable que la plupart des étoiles doubles sont réel¬ 
lement très voisines, et <[n’i! y a eu une cause pour établir cii 
rapprocliemenl, et surtout pour le maintenir. C’est ainsi (ine 
l’étoile Cl du Cygne, dont Bessel a déterminé la parallaxe, (cst 
une étoile double; or, les deux composantes ont exactement le 
même mouvement proju-e, en grandeur et on direction; ellt's 
font sans doute partie d’un nnone syslème animé du mouvement 
observé. 

.Mais la démonstration Irréfulalde de la connexion d’un grand 
nombre d’étoiles doubles a été donnée par W. llerscbel, (iiii a 
reconnu (|ue les deux étfdles siniples (jul forment un grouiie 
binaire tournent rime autour de l'autre; la plus petite étoile se 

ui lit- bi ^iaii(i( comme la lerir auloiirdu stdeÜ. I.o 
temps de la révohitioii esl très variabb'; il est 

fie 11 ans [nnic féluile Jniiiile 'î iln Pel.iL Ciievai, 

17 ans » Sn Pé<'.ase 

A.i ans pour » ^ nurcule. 

Ü1 ans pour » 5 ('.ratide Ourse 

18ü ciiis pfMir yt 

L'orbile que r<ui observe est la projection de l'orbite réelle 
sur le plan langent à la splière céleste. On reconnait que cette 

(:OS.MÜGHAi‘HlK* 

















2-26 


LEÇONS DK CÜSMOr.llAPflIE. 


orbite apparente est une eilipso cl que le rayon vecleur, mené 
(le l’étoile principale au satellite, décril des aires proportion¬ 
nelles au temps. Ces deu.\ circonstances seront réalisées aussi 
pour l’orbite réelle, si l’on admet, comme cela parait naturel, 
qu’elle est plane. Nous retrouvons ainsi la seconde loi de Képler 
et une partie de la première; il est indiqué de supposer, ce que 
les observations ne démontrent pas cependant, que l’étoile 
principale occupe un foyer de l’ellipse décrite par le satellite. 
On peut, dès lors, délerminor les éléments elliptiques d’une 
étoile double, comme on l’a fait pour les planètes dans leurs 
mouvements autour du soleil. On connaît aujourd’hui d’une 
façon assez [uécise les élémcnl.s d’environ 80 étoiles doubles. 

Des lois de Képler on j)eul aussi remonter à la loi de Newton, 
et l’on arrive à cette conséquence ijuc les deu.v composantes 
d’une étoile double s’attirent mutuellement ; rattraclion est 
dirigée suivant la droite qui les joint, et soii intensité est 


égale à 


fmui' 


'i 


m et étant les masses des deux étoiles, A leur distance et / 
un coeiTicient qui représente i’allraction de deux utjilés de 
masse ii l’unité tle distance. On suppose que ce coefficient a la 
même valeur que dans le système solaire. La loi de la gravita¬ 
tion est ainsi étendue à des systèmes très éloignés, et mérite 
d’être a[)pelée loi de la gravitation universelle. 

190. Masses de quelques étoiles doubles, — Quand on 
coiinail le grand axe de l’orbite d'une étoile double et la durée 
(le la révuliitioii, on peut déterminer le rapport de la somme 
des masses des deux étoiles à la masse du soleil. Nous nous 
contentons d'une affirmation, la démonstration n’élanl pas de 
nature à être donnée ici lO. .Alais la valeur du grand axe est 
donnée en secondes : pour l’exprimer en prenant pour unité la 
distance du soleil à la (erre, il faut connaître la distance de 
l’étoile à la terre, ou sa [>arallaxe. Le [u'océde ne s’applique 
donc qu’aux étoiles doubles dont la parallaxe a été mesurée; 

(I) Voir des iinlicalions plus complètes dans la notice sur la mesure des masses» 
à la fin du volume. 
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ces étoiles sont jusqu’ici au 
valeurs de la somme ^(-l- 


uonilu’e de six : les voici avec les 
des deux masses, en foiiclion de 


la niasse ni du soleil ; 


T, Cassiopée 

M + M' = 5,0 m 

ot Ceïitaure 

.M + M' = 2 ,l m 

Sirins 

= 0,8 m 

70 Cpliinciis 

= 5,0 m 

Castor 

= 0,0 m 

fil Cvfïoe 

= 0,2 m 


Il résulte de là ce fait importaul que les masses de ces étoiles 
doubles sont comparables à celle du soleil, les unes plus 
f^randes, les autres plus petites. 


191, Compagnon de Sirlus. — Nous avons i.li 1 ■. d" 187) que les niotivo- 
nients propres des étoiles s’efTectaent sur des jtortioiis d'arcs de grand 
cercle, et sont uniformes. Itessel a Irouvé ([ne Sirins fait exception, son 
inoiiveiiient élanl. soumis à des irrégulariti's sensitiles. II n'iiésila pas à les 
alti’iltner au.x dérangemenls causés par l’ailraclion d’iitie étoile voisine 
invisible. On peut inénie, d’après la grandeur des dérangements observés, 
calculer les positions de l’astre inconnu. Cet astre a été aperçu en ISftî par 
l'opticien américain Clark, avec une lunette ([u'il venait de terminer, et 
qui était alors la plus puissatiLe du monde; c’est une très petite étoile qim 
les rayons de la grande coniribuent à reiidie moins visitée. On la nomme 
le coiiquninon de Siriiis; ses positions concordent avec celles que l’on avait 
calonlées avant sa découverte. Sa surface est sans doute peu Itrillante, car 
sa (liasse doit être assez forte (le quart de celle de .Sirins) pour produire les 
dcraiigemenis observés. 


192. Étoiles variables. “ Les étoiles m; consorvciit pas 
lüuto.s un éclat con.slaul; qiiGlques-uiics présentent des varia¬ 
tions coii.sidérables dont la période est pins ou moins grande. 
\ous citerons seulemonl le.s deu.x étoile.s variables les plus 
remarquables : 

L’étoile O de la Baleine, surnommée Mim à cause de scs 
cbangouienl.s étonnants, a une période de J l mois; elle reste 
de 12' grandeur pendant 7 mois environ, et, durant les 
•1 autres mois, elle croît jusqu’à la 4* grandeur, ou la 3® ou 
même la 2®, et elle diminue ensuite jus(|u’à la 12'’; le maximum 
présente, comme ou voit, des inégularilés notables. 

Algol, ou P de l'ersée, a une période beaucoup plus courte, 
car elle est seulement de 2'21'’. nuraul 2M2*' elle comserve un 
(xlat constant, celui d’une étoile de 2* gramleiir; elle vaidc 
























t 


' » 




K' 


•J 




h 


Y 

K I 

J • 


* R 

VirJ 

i 


i' 






'/■ 




} 


{; 


» 

r 


4 

✓ 






:».>8 


I-KIKINS hK (;f>SMn(;UAi*][IK. 


peiidanl lt*s U autres lieiiies avec luu; gi’aiule l’égularilé, desceii 


(tant (le la grandeur à la 4®, reniotilaiil ensuite à lu 2® 


La régularité niathéniali(|uc des vaîdatiüiis d'Algol a conduit 
les astrouonies à penser que la diminulion de son éclat est due 
à des éclipses produites par l’interposition^ entre l’étoile et la 
terre, d’un satellite obscur de diinonsions coinparablcs à celles 
de l’étoile principale. t'-eLte mani(’‘re de voir a reçu une confir- 
ination remaiNjuable |tar l’analyse spectrale. 11 y a un certain 
notnbre d’étoiles variables, du type d’Algol, pour lesquelles la 
nuMue bvpotli(>se peut être Invoquée. 

I*our les autres étoiles varial)les, du type de o Jialcine. 
ou c(dles dont les variations sont encore plus complexes, on 
croit que ces étoiles sont soumises à dos éruptions de gaz 
provenant de riiitérienr, ('t à la foi’inafion de hudies sombres en 
cerlains points de leur surfact* ; ces éruplions et ces formations 
auraient une tendance vers une période rég'ulière. Ces taclies 
seraient analogau'S à (‘elles du soleil, on proviendraient de 
solidifications iiartielles (‘u vertu du refroidissement progressif, 
la solidification étant souvent bouleversée [tar les énqdions 
provenant de rinléricnr. 

193. Étoiles temporaires. — Cn voit (pielquefois des 
étoiles apparaître loiil à couii dans le ciel, augmenter d’éclal, 
diniinner et dis|)araitro compl(‘temenl, un subsisler à l’élal 
d’aslre.s lr('‘s faibles. Ce s(nit l(*s étoiles leiuporaires ou nouvcll>'!<. 

La pins (‘(‘lèbre est l’étoile de lô72, dite étoile de Tychu-Bralié, 
parce qu’elle a été observée [lar ce grand astronome, lirillaiite 
coniine Sirius, (die continua de croilre jus(iü’à surpasser Jupiter, 
et devint visible en plein midi. Elle diminua ensuite rajii- 
dénient ('t disparut sans avoir changé de jdace, au bout d’un an 
et (ienii. 

L’étoile de la Coiirunne boréale, apparue en 1SÜ8, existait 
antériciirenieiit à l’état d’étoile de 10" grandeur; elle atleignîl 
la 2', s'y maintint quelques juin-s, et, au bout de G semaines, 
revint au faible éclat ([u’elhi jujssédait d’abord. 

1/étoile nouvelle du Cygne, observée en 1876, atteignit la 
2" gi'andeur [londanl quelques lieiires seulement, diminua 
progressivement, et devint une étoile très faible encore visibb-, 
anjourd’buî. 
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Kii 18S5 appiii'ul, au Ueau iniliaii do la iiéljulouso (rAÊiilfO- 
inèdo, une ôloÜo <[ui devinl hienlùt do <)'graudoiir, diminua 
eiisiiilect disparul coniplètenioiiL 

Eiiliji, l\Hoile iiouvollc du (’oclior, obsorvéo on 1892, ariâva 
à la 4^ grandeur el disparut presque onlit'Ma'meiil; mois après, 
elle eut une reprise d’éclat, revenant à la 9® grandeur qu’elle 
pai’aît avoir conservée enooi'e aujoiird’liui ; elle a la foraiie d’une 
[lelilc étoile nélmlcuse. 


CONSTITITIOX PnVSlyl'E DT SOLKU, 9}. 

* 

194. Taches. Facules. Photosphère. — la* <lisijiie du 
soleil, observé avec de forts gi'ossissements, est loin de ]>résente]' 
un éclat uniforme. Ou y distingue des ])lagc.s plus brillaiiles que 
le reste, nommées/"^/cu/c.v, îles granulations recoiivranl [iresque 
toute la surface (voir la planche 11), et des taches plus ou moins 
étendues, forrnétxs d’un noyau sombre entouré d'inie |»énombre 
assez bien limitée (voir la planche III). Kn .suivant les chan¬ 
gements de forme et de position <les taches sur le disque, on a 
prouvé que ce sont des cavités eu forine d’entoiiuoir, mettant à 
découvert la -structure de la surface solaire, laquelle offre à 
l'i^xténeur une couche très hrillanle et relativement mince, la 
jiholoaphèrr, et à rintérieiir une masse plus somhre. Nous avons 
dit que l’observation suivie d’une même tache démonli’e la 
rotation du soleil et permet il’en calculei’ la durée. 

195. Protubérances. Chromosphère. Couronne. — 
l*endaut les éclipses totales do .soleil, quand le disque de cet 
astre est recouvert (‘ntièrement pai* celui de la lune, on aperçoit 
des llainmes roses, eu forme de jets ou de pariacbe.s, qui 
s’appuient sui' le bord du sidcil, et s’élèvent [larfois à des 
liauleurs égales à Jtt foi.s le diamètre de la terre (voir la 
planclic IV). (^es (lamnies font pai'lic d’une couche rose, qui 
entoure le soleil, et que rmi nomme chronioüphh'e. (lello sorte 
d’atmospbèi'e est peu élevée sur la plus grande partie de la 


(I) Pour ce (jiii conci^rne lu coiislitiilion pliVîiiijue iUi soleil et îles 6ti>iles, nous 
( presque levltielleiniinl le^ piissuges corresiioiuhints de l'Jnuiirdrc du Uureau 
deR lj>nÿUudex piinr ISflô, 
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surface, sauf aux points où elle est soulevée pour formel' les 
protubérances. 

Enfin, on aperçoit des jets de lumière lilanclic s’étendant 
Iteaucoup plus loin, assez scmhlaldes aux pétales d’une fleur, 
el formant ce que l’on nomme la coui'onmt ou Vatmoaphèrr 
corüHdle (voir la planche V). 

La figure et rintensilé des proliibéraiices et de la couronne 
vai'ient beaucoup d’une écli[)se ii l’antre. 

M.M. Jansscii et Lockver ont trouvé le moven d’ob.server en 

mt ib 

tout temps, en delmrs des éclipses, les protubérances dont le 
faible éclat écliapperait tà la vision directe. MM. Haie et 
Deslandres les pliotographient même très faeilenicnl aujour- 
«riiui. On n’a pas encore réussi à observer la couronne eu 
dehors des écliiises. 

Les facules, les tacites et les protubérances sont des nianifcs- 
lations de l’activilé qui règne à la surfact' du soleil. Le régime 
de celte activité est sensililenient périodique : rintensifé et le 
nombre de.s taches passent jiar un maximum cl par un minimum ; 
la période ([ui les ramène au même ilegré est d’environ 11 ans. 

('.es fluctuations parai.ssent être en relation directe avec les 
variations du magnétisme terrestre. 

196. Constitution chimique du soleil. — L’analyse 
s|)ectrale a fourni sur ce point «les renseignements très précieux. 
La lumière du disque solaire, analysée par le prisme, donne un 
sjHîclre continu sillonné de raies sombres, qui coïncident 
vxaclement avec les raies lu'illantes des vapeurs métalliques que 
nous pouvons rendre incandescentes dans nos laboratoires, el 
l’on démontre ainsi rexistenco d’n ne foule de substances 
cliimiques terrestres, vapoi'isées iï la surface du soleil. An 
premier rang figure le fer, dont les raies, très nombreuses dans 
le spectre solaire, eu forment en «[uelqtie solde la cbarpenle; 
puis viennent l’byilrogène, le soilinm, le cfitcinm, le magné¬ 
sium, etc. Le renversement «le rintensilé de ces l'aies, qui sont 
.sombres au lieu d’èlre lirillanles, s’expliq'ue par la tempéi'aliire 
rolalivenieul ba.sse de la couelio de- vajK'ur exerçant une 
absorption électiv<‘ sur les radiations de la photosphère. On 
peut pro<luire facilement ce cbangcmenl par une e.xpérience de 
taboraloire. 
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Ou est ainsi conduit ?« assimiler la surface solaire à un bain 
fluide incandescent, émettant une lumière à spectre continu, à 
la surface duquel viendraient émerger des matières susceptibles 
de SC volatiliser, et de former une couche gazeuse se refroi¬ 
dissant vers l’exlérieur. La partie extérieure, qui peut être très 
mince et invisible, absorbe les radiations qu’émeltenl les parties 
(le même nature placées on dessous; c’est ainsi que les raies 
brillantes émises par ces dernières deviennent soinln'es. Les 
vapeurs des éléments plus volatiles (hydrogène, sodium, 
calcium, magnésium) doivent gagner la j>arlie supérieure et 
produire la chromosplièi'e. Llîectivement, le spectre des 
protubérances fournil les raies brillantes de ces éléments. 

197. Analyse spectrale des étoiles. •— f-olle analyse a 
montré que les étoiles oui une constitution qui ressemble à celle 
du soleil. Leur surface est formée dbm bain fluide incandescent, 
surmonté d’une atmosphère gazeuse dont la partie extérieni'C, 
d’une température moins élevée, absorbe les radiations émises 
parles parties situées en dessous. 

Il est remarquable que 1’hydi‘ogèno existe dans presque toutes 
les étoilc.s; après rbydrogène, les éléments les plus fréquents 
sont le sodium, le magnésium et le fer. 

On distingue, d’après les sj)eclres, trois classes principales 
d’étoiles : 

I. Étoiles blanches on blenes. — Les raies métalliques sont 
très faibles, et celles de l’iiydrogène ti'ès pi'oiioncécs; toutes ces 
raies sont d’ailleurs sombres, comme dans les deux classes 

suivantes : 

(• 

II. Etoiles jaunes. — S?pectrcs à raies métalliques nombreuses 
et bien visibles, tout à fait seniî)liibîes au spectre du soleil. 

IIL Etoiles rouijes ou oranijèes. — Spectres oflVunt, outre les 
raies métalliques, de nombreuses bandes obscures. 
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198. Vitesses radiales des étoiles. — Hn dénioïüre en pliysiqiie c|ue, 
si iiTi corps lumineux se rapproclie de l'oitservuteur avec uiie vitesse 
comparable à celle de la lurTiiei'O» les raies de son si^ectre tloivenl éprouver 
une déviation tin cfUé de la partie violelte; si le corps s'éloigne, le dépla¬ 
cement a lieu vers le côté rouge du sjiiectre. De la grandeur de la déviation^ 
dans un sens ou tians raiitre, on [teuL conclure la vitesse avec laquelle le 
corps s^ïpproclie ou s’éloigne. Si la vitesse îTest pas dirigée suivant le 
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lîiyon visufîl qui joint Tobjet à l’obsorvaJeur, c'esl la composante de la 
vitesse suivant ce rayon visuel^ ou la vitesse nidialcj qui se trouvera 
dé ter nu liée* 

Ost là le principe de nopiiler-Fiîieau. Considérons une étoile dont le 
spectre contienne les raies <le lliydrogene ; arrangeons-nous de façon à 
f)liservcr en tnéirie temps le spectre crune soiii'ce <rii\drogène terrestre^ 

dont les ravons seront censés soi- 

4 

vre, h leur entrée dans le spectro- 
scope, îa meme direction ijue les 

-3 rayons venus de l'étoile, après leur 

passage à travers rotqectif de la 

— — — - - ■ — 3 ■ 2 laneüe. Soit (fig. 131) ABA'IF le 

s[>ectre de l'éloile, aa^ l'une des 
raies de Thydrogène de Té toile, 6c 
la même raie de rti vdj'ogène pro¬ 
venant de la source artificielle; le 
iléplacenieTit provenant du mouvement de Tétoile sera on le 

mesurera avec un micixiineli e. 

Ce procédé est très remarquable en ce ([uMl permet de déteianiner en 
kilomètres la composante de ta vitesse irune étoile dans le sens du 
layon visuel, quelle <|iie suit la distance ^ de celte étoile, pourvu que son 
specli-e ait une intensité suffisante. Tandis que, si désigne la coniposanle 
de la vitesse de Eétoile dirïg-ée normalement au rayon visuel, ce que les 
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observations astroiioniiques ordinaires déterminejd,c’est — [voir page223); 

[lour avoir il faut donc connailre à; or, nous avons dit qull ny a guère 
[ilus de 2(t étoiles dont la distance S(nt connue. 

199. Applications du principe. — On a appliqué la métliode à 
Vénus et, à la giande comète de 1882, dont les vitesses radiales pouvaient 
être calculées, et Ton a obtenu ainsi une contirinalion du principe. On a 
déterminé ensuite les vitesses radiales iTun assez grand nombre d'étoiles; 
on a trouvé des nombres Inférieurs ii Stè"', de sorte que leur rapport à la 

80 1 


vitesse de lu lumière est au plus égal îi r 

1 t-- 'p 


; le (léplaccnienl 


JUOIKIO iOUÜ' 

«fcileia liyiire 131 doit donc être très petit, et tes niesures sont extrêmement 
délicates. Quoi (jii'il en soit, ce sera en suiviupt celte voie"i|ne l’on obtiendi'a 
le plus sûre ni eut îa {(randeiir de la vitesse de translation du syslêiue 
solaire. Soit en ellet P le point de la splière céleste vers lei|uel se dirifçe te 
soleil, et 1" le point plianiétralemeivt opposé; on i>eut regarder ces deux 
points comme suflisamment conmispar la méthode ordinuire (voir page 224). 
Considérons un certain nombre d’étoiles voisines du point P, déterminons 
leurs vitesses radiales et la moyenne arithmétique h de ces vitesses. Soit 
de même /P la moyenne des vitesses radiales d’un certain nombre d’étoiles 

h — h' 

voisines dn point P'. I.a vitesse de tratislalion sera égal à —- 










































ASTUONthMIK KTEI.LAIKE. 

Nous siip[Kisons en etfet les vilessipe? réelles (les étoiles dirifïées dans tous 
les sens; ces vitesses ilis|iaj'ai!! ont donc de la moyenne /( i\iu sera é^ale a 
la vitesse de translation <ln soleil^ cljaiifj^ée de si^ne; /d sera é^al a la vitesse 
même; mais cela suppose (fiie les noinînes des étoiles olvscrvées sont asse/ 
^n-iinds. 
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200 . Comparaison du soleil aux étoiles.— llusiitiKnis 
([ifélquüs-uii.s (It’s [loiiils uccjuis : 

1“ Qu<*]qiio.s éloilcs ont inio masse plus grando que celle du 
soleil, d’autres une (dus petite. 

2" Ija eoinpositiun cliiuii(]tie des étoile.s est analogue à celle 
du soleil ; elles sont formées de.s inônie.s matériaux; si le.s den¬ 
sités sont <lu même oi'dre, h's dimension.s des étoiles seront 
conipai'ables à cidles du soleil. 

•1" Le diamètre a[)pai'enl du soleil, vu de la lei'i’e, = I92<r. 
Supposons le sfdeil transporté à nue distance diKlOtm fois plus 
grande, c’c.st-îi-dire à la distance d(' l’étoile <‘1 <lu Centaure ; son 
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: il serait aliso- 


diamèlre apparejit deviendrait — 

Kj ( 01 1 üü 

lumeiil insensilde et inaccessildo aux mesures, comme le 
diamètJ'C a]q)arünl de x Cenlaure. 

4" hes mesui’es photomélriques ont montré que réclal du 
srdeii est envirmi 80tKK)0 fois <‘elui «le la pleine lune, et <jue ce 
dernier vuul dOOtH) foi.s réclal de a Centaure; l’éclat de cette 
étoile est donc eitviroii 24 milliards «le fois plu.s petit que celui 
«tu soleil. Si l'on suppose réhiibî lrans[)Oi’téo a nue dîslance «le 
la terre, .‘Î(M) mille fois plus petite, c't‘.st-à-dire à la (tislancc «hi 
SI. de il » son éclat il^A^itMnlr'a éj^al à <lu soleil, multl|)lié par 
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Ainsi, Téclat de l’étoile serait 4 fois plus graml «jue celui du 


s 


L'eclat de Sirius serait environ 70 fois [dns gi’aml que celui du 
soleil, .s’il était transporté à la nuMiie distance; en somme le 
soleil paraît avoir l’éclat d’iiiio étoile movoune. 

5" La gi'andeur (tu niouvenieiit propr«i du soleil «jsldii nnune 
ordre que les gi’aiideurs des mouvements jirupres «les étoiles. 
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II ré.sulLe de celle S(5rie de preuves accumulées que le soleil 
u’est qii’uuc étoile, ou que les millions d'étoiles du firmamoni 
.sont toules dc.s soleils. Go[)eriiic avait [u’ouvé que la terre n’esi 
(jii’une planète; voici qu’à sou tour le soleil ne se distingue par 
aucun caractère de rensoniMe des étoiles. 

Ces nombreux soleils ont-ils des planètes circulant autour de 
chacun d'eux? Cela est vraisemblable bien qu’on ne puisse pas 
le démonirer. Si l’on |■<‘g•ardail la terre, en .se supposant placé 
dans une étoile, la terre passerait inaperçue, échappant aux 
[dus puissants moyens d’investigation. C’e.st ain.si qu’aj)pa- 
rai-ssonf la splendeur (*l rimmensilé de l’iinivers. 


C!1.\1MTUK II 

AMAS D’ÉTOILES ET NÉBULEUSES 


201. Étoiles xuultiples. — H existe des groupes [dus 
complexes que les étoiles doubles; on a observé un certain 
nombre d’étoiles triples. Cune des [dus remarquables est ^ de 
TEcrevisse : elle so compcfsc d’une étoile priiici|iale de 
.V grandeur cl de deux étoiles secondaires de 0’’ grandeur qui 
tournent autour de la [iremièi-c, Tune en 00 ans, l’autre eu un 
temps beaucoup plus long el encore imparfaitement connn 
(500an.s environ). L’éloile e Lvro est quadruple ; elle se compose 
de deux étoiles qui sont doublc.s cbacune. Enfin, l’éloile 
0 d’Orion est scxlu[)!e ; elle se compose d’abord de 4 étoiles 
de 5% 0®, 7' et 8' grandeur, formant un quadrilatère appelé le 
trapèze d'Orion ; ù l’intérieur de ce trapèze il y a encore deux 
petites étoiles de 11' el de 12' grandeur. Cette maguifique éluile 
inulli|)lc tient dans un cercle do IT' de rayon, 

202, Amas d’étoiles. — Lc.s Pléiades constituent le [dus 
important des amas visibles à l’œil nu. On aperçoit ainsi 6 ou 
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7 éiüiles. L'iic liineKe jiiiissanU! eu montre plus de 4(>0. Les 
moiivciïients propres île ces étoiles ont pi'csqiie tous la même 
(lirectiûii, ce ijui semble imliquor une origine commune. Les 
photographies oblonues par .Mif. Paul et Prospor lloniy h 
rohservatoire de Paris monti'ent qu’une grande quanlité de 
matière nébuleuse existe dans Pamas ; elle est plus condensée 
autour et dans le voisinage des belles étoiles ; il y a aussi des 
lilanient.s nébuleux réiniissanf plusieurs étoiles. 

L'amas d’étoiles de Persée est vi.sible à l'œil nu comme une 
tache blanche. Avec la luuelle, c’est un très bel objet composé 
d’un grand nombre d’étoiles réparties en deux amas voisins. 

L’amas d’éloilos d’IIercule, que l’on résout complètement en 
étoiles très serrées, avec une lunette puissanlo, est une des 
curio.silé.s du ciel {voir la planciie X). 

Ces amas soûl, pour l’aspect li l'œil nu, ou dans un iustrumeiil 
de puissance médiocre, analogues à la voie lactée, et se résolvent 
comme elles en étoiles. 

203. Nébuleuses proprement dites. — Ce sont des 
masses de lumière dilîuse, resseinblaiit à des nuages, d’une 
étendue |du.s ou moins grande. 

Dans le siècle dei’nier, l’aslrononie Messier dressa une liste 
do K>3 nébuleuses. W’. Ilerscbel ou catalogua jdus tle et 

sou filsJoliu Hci'scliel ‘J (MK) autres. .Uijourd'liui on en connaît 
de 10 à I1(H)0. La iiébulouse d’Andromède est visible à l’œil 
nu ; il en est de même de la iiébiileu.se d’Oi'ion. Celle dernière 
est magnifique quand on la regarde avec une bonne Imielfe; 
l’étoile sextuple 0 Orion e.sL plongée dans la nébulosité. Ces 
astres ont des dimeii.sions coiisidéi'ables ; ainsi, la iiélmleuse 
d’Andromède couvre un ilegré carré de la s|ibèi‘e céleste; celle 
il'Oi ■ion couvre plusieurs degrés carrés, ce qui doit correspomire. 
à une surface réelle énoimie, car la nébuleuse est ccj’tainemenl 
heaucoii|) plus éloignée de nous que y. Centaure. On trouve que 
colle surface vaut certainement plusieurs mil Hors de fois la 
surface renfermée tàTinlérieur de l’orljite de Xe|diuiD. 

Lu étudiant ces olijets, on doit se demander tout d’abord si ce 
sont des amas d’étoiles epio leur grande distance empèelic de 
résoudre en astres dislinct.s, ou bien s’ils se composent réel¬ 
lement de matière diffuse. 
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Dans 1ns pi’cniivi és aiiiiéos <le scs l•ccllcrches, W. Ilci’.scliel 
pcncliail vers la pi’cmicrc opinion. Ses vues se mndifièrciU 
([uand il cul découvert des étoiles nébuleuses, c’esl-à-dire des 
étoiles tuiloui'ées d’une lualièn* analogue à celle nui constitue 
les nébuleuses. Il pensa que celle enveloppe était un Iluide 
tuniinenx, dont la nature nous est complétemeiil inconnue; que 
ce tluide jiouvait (‘xisler indé['endammenl des étoiles qu'il 
entoure, et qu'il devait aloi s constituer la sultslance des iiébii- 
leusos proju’einciit dites, tielte idée de W, llerscliel a été 
coulirniée par l’analyse spectrale. 

204. Analyse spectrale des nébuleuses. — Taudis que 
le sjieclre des étoiles est continu et mai'qué de raies sombres 
analofïues à colles du spectre stdair'e, le spectre d’uti ^rand 
nombre de nébuleuses est discontinu et se compose d’un petit 
uonibix* de raies brillantes, ce (jui montn' que ces corps sont 
d('s incandescents. Le spectre des néluileuses résolubles en 
étoile.s csl au contraire conlîiui, et présente des raies obsenres 
({uand les étoiles sont assez di.stitjctes. C’est le cas «le la nébn- 
lensc d’AmIromède; la nébuleuse d’ttrion présente ;iu contraire 
un spectre dîsconlitiu. La première csl ré.s«dufde, composée 
d’éloilt's It'ès sei'i'ées ; la seconde ne l est [uis ; elle est formée 
par la substance nébuleuse nieiilionnéc pai‘ Herscliel. C/est 
là le moyen «le «lislin^ner les nébuleuses des amas, al««rs même 
«jue la lunette empl«»yée mi permet pas de séparer les étoiles 
de l'amas. La matière nébuleuse contient «le rhydi’«>g’èiic, et 
atissi d’autres substances encore inconnues. 

205. Distribution des nébuleuses. — Cette distinction des 
nébuleuses eu deux classes, les nébuleuses [U'oprenieut dites (*t 
les amas «l'éloiles, est confirniéc par la distribution de ces astres 
à la surface «le la sphère céleste. Le.s amas sont distribués dans 
la voie lactée, tandis que les nébiilenscs j)ro[)rcmont dites 
aboinlent surtout en deliors «le la v«>ie lactée : elles se trouvent 
beaucoup plins nombreuses vers les [«nies de la voie lactée. (Voîi’ 
planches XI et XM, les photographies de deux néluileuses 
remarquables, colle «l’Orion, et la nébuleuse annulaire de 
la ï^yre.} 
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206. — îj’aslroiiümît; <les pi'einlors teni[)ssG bonuiit aux oltsor- 
valiims ilu lever et du couclier de.5 principales étoiles, et des 
écliitscs (le lune et de soleil. On .suivait la marche du soleil sur 
la vüùlc céleste au luovcii des étoiles visibles ininiédialoirieni 

ly 

après son coucher, ou avant sou lever, et par les variations des 
ombres méridiennes des gnomons. On déterminait les mouve¬ 
ments des planètes par les étoiles dont elles s’aj^procbaicnt 
dans leur cours. 

Pour reconnaître plus facilement tous ce.s mouvements, on 
divisa le ciel en constellations, et le zodia(|uc en douze signes 
dont nous avons déjà pai lé. 

Les observations les plus anciennes nous viennent des 
Chinois: [dus de( M )U ans avant notre ère, rastronomie était 
cultivée en Chine, comme étant la hase des cérémonials reli- 
giousc.s. On avait créé un Irilmnal de nialhénialiques poui’ 
établir le calendriei' et annoncer les éclipses. 

Dans l’ordre des dale.s, les CJiubiéens viejineiiL aj>rès les 
Chinois. PLolémée nou.s a transmis trois éclipses de lune ol>ser- 
vées dans les années 719 et 720 av. .I.-C. Les Chaliléens avaient 
découvert le .v/yco.s-, celte période de 223 mois lunaires, ipii 
ramène à très peu près la lune à la même position par rapport 
à ses nuiuds, à son périgée et au soleil; de sorte <[iie les éclipses 
observées dans une [lériode se reproduisent dans le môme ordre 
durant les périodes suivantes, ce (jul donnait le nutyen de les 
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Nous av(nis peu de 1011801^11611161118 sur raslroiiomio des 
Kgyptieiis; roriciilalioii de leurs pyramides et de leurs tem¬ 
ples muiitre qu’ils avaient des coiiiiaissances sérieuses, lùi 
outre, lu réputation des prêtres égyptiens avait attiré les 
premiers philosophes de la (îrèce. Thaïes, l'ylhagore cl l’Iaton 
allèrent puiser chez eux ties connaissances qu'ils rapportèrent 
dans leur pays. 

l’ythagore enseignait les deux mouvements de la terre sur 
elle-même et autour du soleÜ. Ses disciples et ses sucoesseurs 
croyaient que les planètes sont haliilées, que les étoiles sont 
des soleils disséminés dans l’espace et sont les centres d’autant 
de systèmes planétaires, (les vues pliilosophiques élevées étaicnl 
accom{)agnées d’opinions sy.stématiques sur riiarmonie des 
sphè res, et manquaient d’ailleurs de preuves; leui- véiité fut 
complètement méconnue. 

20'ï, Fondation de l'école d’Alexandrie. — Après la 
mort d’Alexandre, son empire fut divisé entre ses principaux 
capitaines; IHoléiiiéo Soter eut rEgyj)te en partage. 11 sut attirer 
dans Alexandrie, sa capitale, un grand nombre de savants de 
la Gi’èce; ainsi fut fondée l’école d'Alexandrie, qui possédait un 
(djservuloire et une riche hibliolhèque. L’un de ces savaiils, 
Aristarque. de Samos, essaya de mesiii'cr la distance <tu soleil à 
la terre, et la trouva 20 fois plus grande que celle de la lune 
(au lieu de 40<J fois). Un autre, Urutosthèiie, donna la première 
niesuro de la gi'andeur de la terre, mais exprimée en unités 
(sliuies) dont la valeur n’a pas pu être lixée avec précision. 

— Le [dus célèhre de ces astronomes est 
lli[)par(iue, (|ui vécut dans le second siècle avant iioti-e ère. Il 
détermina une valeur assez pi'écise de raiinée tropique, et 
l'oconnuL l’inégalité des saisons. Une étoile nouvelle, qui parut 
de sou temps, lui lit entreprendre un catalogne général des 
étoiles, [tour inottre .ses successeui’s à même de coiuiailre les 
changemenls qui se seraient accomplis dans le ciel, cl aussi 
pour arriver à faire des oltsei'vations plus exactes de la lune et 
des jilatièles. 11 put récollür lui-même les fruits de ce grand 
travail en découvrant riniporlanl phénomène de la précessioii 
des équinoxes. C'est à lui que l’on doit la méthode de la 
(ixalioii des positions des lieux sur la terre, par leur latitude 
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iH leur longiluile. pour laquelle il em[tloya le premier les 
éclittses de lune. Eiifiii, il invenla ou perfectionna la trigoiio- 
im'drie splréiâque. 

IHolhttée. — Les divers ouvrages composés j)ar lli|tparque 
ont niallieureusement disparu, et nous ne connaissons ses 
travaux que pai- <le Ptolémée, livre fondamental 

(lui |•ésnme l’état de raslronomie ei répotjue où il fut composé, 
vers l’an 130 do noire ère. On doit Èi Ptolémée la découverte de 
ta principale irrégularité du mouvement de la lune. 

208. Système de Ptolémée. —Les anciens considéraieni 
le mouvement circulaire et uniforme comme le pins parfait, et 
(•omme devant être la base du mouvement des planètes. 
Ptolémée adopta celle idée, et aussi celle qui consistait à placer 
la terre au roiilre de tous les mouvcnieiits dos corps célestes, 
et il essaya de rendre compte des inégularilés de ces mouve¬ 
ments en se conformant aux deux liypotlièses précédentes. Le 
mouvement circulaire simple ne pouvant évidemment suffire, 
il eut recour.s si la combiiiaisoii do tels moiivemeiils, et réalisa 
cette combinaison [tai* la théorie des éptct/cleH. Nous allons 
expliquer les points princi[iaiix du système de Ptolémée. 

Nous supposons toutes les orbites coucliées dans le mém»' 
]dan. 

.Vutoiir du centre iinniobile 1 de la terre, le soleil S et hi 
hme L décr'ivenl uniformément des cercles ayant leurs centres 
on T, dans des temps égaux à l’amiée sidérale et au mois 


s 
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Ijonsidérons maiulenanl une idanèlc inférieure, Vénus par 
(‘xcmplo. Imaginons un point L décrivant d’un mouvomeiil 
uniforme un cercle ayant son centre en T et se trouvant toujours 
.sur le rayon TS. De G comme centre, décrivons un cercle sui‘ 
lequel un point V se mouvra uniformément de façon que le 
rayon CV tourne, relativement à une direction fixe passant 
par G, en iiu lemjis égal à lu durée T (*^25*) de la l’évolulion de 
Vénus. Le point mobile V représentait, pour Ploléinée, la 
planète Vénus dans ses diverses positions. On voit que la durée 
de la révolution du point G sur sou cercle élail égale è t’amiée 
sidérale. Il y avait une figure toute pareille pour Mercni-e, mais 
nous ne la traçoins pas pour simplifier. 
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I''nvisag0üiis iiiciiiiloiumt une plamMo siipcrituiro, Mars par 
rxem|)le. 

IHolérnüi’ ronsidôi'e un poitii (7 iju'il fait mouvoir miiformé- 
ineiit sur le cercle T(’/ ayant son centre en 1’, de niaiiière qu’une 
révolution s'acconiplisse dans un temps éj^al îi la durée 't' 
(l«n222*) de révolution; puis un second inoltüeM qui se meut sur 



uu cercle de rayon (’/M, ayant pour ceiïtre le point C'. La loi de 
ce mouvement est définie par la condition qu’à cliaque inslani 
la droite (Î'.M soit parallèle à T5; donc le point .M déci’ira son 
cercle en une année sidéiailo. On avait deux constructions iden¬ 
tiques pour .liipiter et Saturne, et ronsemide représentait le 
système de IMolémée. On pouvait donner aux cercles CV, C'M, 
une petite inclinaison sur le [dan des autres cei'cles pour repré¬ 
senter les irrégularités du mouvornciil en latitude des planètes 
vues de teiTG. IMolémée trouvait qu’en déterminant convenable¬ 
ment les l•ayons des divers cercles, on roju'ésciitait assez bien 
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les niouvemetiLs des planèles, observés de la terre. Le système 
de Ploléniée a subsisté pendant quatorze siècles. 

Avec les travaux de Ploléniée se terminent les progrès de 
l’astronomie dans l’école d’Alexandrie, bien que cette école ail 
subsisté pendant plusieurs siècles encore. Pendant plus de 
6CK.) ans, aucun astronome de quelque valeur n’observa les 
pbénonièncs célestes. Rome, en particulier, ne fit rien pour 
les sciences. Pour trouver l’astronomie cultivée, il faut passer 
chez les Arabes. Un de leurs califes, Almamon, (jui rég:iiait à 
Bagdad vers 814, fit traduire VAlmaijeMe de Ptoléniée, et 
répandit ainsi parmi les Arabes les connaissances de l'école 
d’Alexandrie. 


209. Copernic (1473-1543). — Fi-appé de la complication 
du système de Ploléniée, Uopernic chercha dans les anciens 
idiilosopbcs une conception plus simple de rmiivers. Il lut, 
dans Aristote et Plutarque, que les Pythugoriciens faisaient 
mouvoir la terre et les planètes autour du soleil qu’ils plaçaient 
au centre du monde, et qu’ils adnieltaieiil aussi le mouvoiiient 
de rotalion de la terre autour de son axe. Il soumit ces idées au 
contrôle des observations, elil eut la satisfaction de voir qu’elles 
rendaient compte des pliénomèncs avec une simplicité nicr- 
veilb'use. 


La moitié des cercles imaginés par Ploléinée pour expliquer 
les mouvements des planôlc-s disparut {tour toujours (voir la 
description du système de Cojieriiic, page 165). En même temps 
Copernic put délerminer les dimensions des orbites tics planètes, 
inconnues ju.squ’alors. Le mouvement lUurne de toutes les 
étoiles ne fut plus qu’une illusion due au mouvement (le rotation 
de la terre, et au lieu d’être obligé d’imprirnor à l’ensemble des 
étoiles un mouvement commun autour de l’axe de l’écliptique, 
{tour ex|tliquer la précessioti de.s équinoxes, il suffit d’attribuer 
un mouvement convenable à l’axe de la terre. Copernic publia 
son système dans sou ouvragi' sur les lifh'o/tffitnin ré/este^, paru 
l’année même de sa mort. 


210. Transition du système de Ptolémée à celui de Copernic, — 

Les tleux sysLùmes expliquent avec le même deyré de précisiofi les niouvc' 
menls observés; nous allons le prouver. 

cosMoriB M'iii:-:. j fi 
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Cotisitlérons d'abord une |danèle infét‘ieiirpj Vénus. lte|)reîions les deux 
cercles de Ptolérnée,de rayons £C cl CV {(Ifç. 133); le rayon passe par 
le soleil S; menons par le point S la [mrallèle a l^V; elle rencontrera le 



[n'olonpemenl de tX au point ot Ton pourra remplacer les cercles 
précédents par de nouveaux cercles de rayons (S et SV^, leurs centres étant 
en t et en S ; le lieu de Vénus, au lieu d'étre en V sera en Vj ; ces deux lieux 
seront vus de la terre t suivant la même direction* Ldngle V^SA étant 

égal à 1 anj:te VCS, le [^oiiit décrira 
son cercle dans le luêrne temps T que 

.'V 1 $ 

/ le point \^ On aura d'ailleurs ^ 7 -^ = — » 

J ^ ^ V I J \ 

r ^ 

de sorte que le i’Ji|*p()rt des rayons des 
deux nouveaux cercles sera égal an 
rapport des rayons des premiers cer¬ 
cles. 

Venons inaiiiteitunt au cas d'une pla¬ 
nète supérieure, Mars. 

Soient (lig. KLt) IC' et C'M les rayons 
lies deux cercles de Plolénvée, C .M élaiit 
parallèle à (S. Menons ])ar S la parallèle à IC, qui rencontre le prolon¬ 
gement de LM an point Mj. I.esdenx triangles/C'M et /SM, seront semhlaldes 
comme ayant leurs côtés parallèles, et l'on aura 





B 


SM, _ <7/ 

S/ “ C'M’ 

ce qui prouve que SM, seia constant. On pourra supposer Mais en M, au 
lieu d'être en M; ces <icux points seront vus de la terre / dans la même 
direction. Mais on voit que Mar.«! décrit alors un cercle de rayon SM,, ayant 
le soleil pour centre. Le rayon SM, tournera autour du point S suivant la 
même loi (pie le rayon tC autour du point /, puisque ces rayons sont 
parallèles. La formule ( 1 ) monlie (pie le rapport des rayons /S et S.M, des 
nouveaux cercles est égal au rapport des l•ayollS des anciens cercles. 

Ptolémée, en ntodinant les grandeurs absolues des rayons des deux 
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(perdes qu'il corisidéraiL \yonv rbrujuc planète, satis altérer leurs rapports, 
aurait doue pu supfroser que : 

Les planètes^ mfêrn^KVcs rf supérieures^ déenreni nuifnrfiiément des cereles 
(p/ant leur rentre commun au soleil^ le soleil décrivunt lut-même tm cercle 
autour de la (erre. 

Pour arrivei ail système de Copernic, il nV aurait plus eu qu'uti [uis a 
franchir, en rnoiilratiL que la reprèsenlation des oliservatioiis est la nièiiie 
si l on^ su]>pose le soleil fixe, et que l’on fasse décr ire a la terre, d'un 
rnoiivemenl unifonne, un cercle autour du soleil; car, alors, toutes les 
[dunèles, y compris la tei i‘C^ décriront unifor- 
inément des cercles autour du soleil, et l'on 
aura fe système de Co[^einîc* 

Soient (dg, J35), l la terre supposée lixe, S 
et S' les positions du soleil à deux époques û 
et 0', V et V' les positions correspondantes de 
Vénus dans le système de Ptoléjiiée; on aura 

^S = ^S^ SV = S'V^ 

Vénus sera vue dans les deux cas suivant ies 
dircclions tV et fV^ Menons les droites td et 
égales et parallèles à S^S; les quadri¬ 
latères tS'SP, ^V'V^'P et V'S'SV'^ seront des 
parallélogrammes, et les droites t'S et 

seront égales et parallèles, ainsi que les droites t'V'" et l\\ et aussi SV^' 
et S'^^ Cela étant, supposons que le soleil reste (ixe en S, et qu'à lu 
seconde époque ô' la terre soit venue eu r et Vénus en V'^ Les égalités 

tS^tS' = Sf, SV = 

iiioulrent que, quand on lera varier le temps le point décrira un 
cercle de centre S et de rayon Sf, De même, le point décrira un cercle 
de centre S el de rayon SV, Donc la terre et \éiius décriroîit des cercles 
ayant le soleil [lour centre, et le lieu de Vénus dans le ciel sera le même, 
puisque les droites et sonl parallèles; régalité des angles t$l% 
et 1 égalité de 1 angle \SV^^ et de 1 angle îles directions SV el S^V^ piouvent 
que les mouvements de la Terre et de Vénus sèJoiiL iiniforiiies. On voit que 
nous sommes arrives ainsi au système de Co]>crnic, et que ce système 
l'epresente les observations aussi liieu, mais pas mieux que celui de 
Ptolémée; mais avec quelle simplicité ! 



Kitr. ia.j. 


211. Galilée (1Ô64-1642). — Des o])jectîoiis nonilireuses 
furent faites au système de Copernic; les unes au nom des 
piéjugés el de la répugnance <|uc l’on éprouvait à voir descendre 
la tet re de sa place assignée d’abord an centre du. monde, el 
devenii une simple planète; les autres objeclîons étaient [dus 
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scic‘nlifit|iies. On (lisait nolammonl à ('iOpuniic : « Mais si Vénus 
lourno autonc «iii soleil, elle doit avoir des [)hasos comme la 
lune; or, personne ne les voit. »* 

« Oui, répondait Copernic; Vénus doit avoir des pliascs, et on 
les distinguerait si l’on trouvait un moyeu (raugrnenler la 
puissance de la vision. » 

Or, ce moyen fut réalisé par l'invenlion des lunettes, et 
(ialilée, dirigeant en Itîlttla première limette sur leciel, observa 
inimédialemont les phases de Vénus, apportant ainsi une 
contirmalion éclatante aux prédictionset au système de Copernic. 

(tii avait aussi beaucüii[) de répugnance à admettre le 
mouvement de rotation de la tei re .sur elle-même, ce mouvement 
lie .se manirestant par aucune impression directe et ne pouvant 
être vu en quelque sorte que par les yeux de Tesprit, qui jugent 
delà grande sim[>liciléapportée par ce mouvement dans l’expli- 
caliüii des phénomènes observés. Or, Galilée observe avec sa 
lunette des taches sur le sobnl; il les voit se déplacer sur le 
disque. di.spamîlre à l'occident, et revenir de l’autre ciMé du 
disque, an bout de l-t jours. Evidemmeiil le soleil tourne sur 
lui-même; poniajiioi n’en serait-il pas de même de la terre, 
dont le globe est con.sidéi‘ablemenl plus petit? Ainsi disparais.sait 
la seconde des objections faites à Copernic. 

Une trüi.sièine objection paraissait assez sérieuse : le système 
de Copernic, beaucoup plus simple que celui de IMolémée poui* 
les planètes, était un contraire plus complexe pour la lune que 
la terre devait entraîner avec elle dans son mouvement annuel 
autour du soleil, en même temps que la lune effectuait sou 
mouvement autour de la teri-e, comme si celte dernièn* avait 
été lixe. Or, Galilée découvi'e eu ItilO les quatre lunes de .lupiter, 
et voit leui's orbites entraînées avec la planète dans son mou¬ 
vement autour dit soleil; du coup, la lune perd de son impor¬ 
tance, et devient un satellite de la terre, au même litre que les 
.satellites de Jupiter; robjeclion est dissipée. 

212. Tycho-Brahé (1546-1601). — - Noms avons empiété 
un peu sur le temps pour mettre en évidence le rôle de Galilée, 
comme pnqiagateur et démonstrateur du système de Copernic. 

11 nous faut maintenant revenir en arrière. Tyclio-Iîralié 
est l’un des plus grands observateurs qui aient jamais existé. 
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l'Védéric 11, roi do Danemark, lui donna la pelilo île d'Iluène, 
située à trois lieues de Copenhague, où il lit construire le célèlu'O 
observatoire d'Ui'anibourg ; pondant vingt ans,'lyelio y fil un 
nombre prodigieux d’obsei'valions d'étoiles, de comètes, mais 
surtout lie planètes ; ce sont cos dernières qui, grâce à leur 
précision, ont permis à Kepler de trouver ses lois, lonibe en 
disgrâce à la mort do 1’i‘édéric, Tycho quitta sa jialrlc et se 
retira à l^rague où il eut Kepler pour élève pendant quelques 
années. Les observations de Tyclio-llralié étaient faîtes à rœil 
nu, les lunettes n’étani pas encore inventées. 

213. Képler {1571-1630;. — Nous avons dît {[lage J«5) 
que, dans le système de Copernic, les planètes décrivent à peu 
près des cercles ayant le soleil pour centre; mais ce n’esi 
qu’imeapproximation iirsiiffisante. Cepen¬ 
dant on ne consentait pas encore â renon¬ 
cer au mouvement circulaire et uniforme ; 
on supposait <)u’une j)lanète, Mars j>ai‘ 
exemple, représentée [lar la lettre .\l dans 
la figure 136 décrivait, un cercle avant 
son centre en C, près du soleil S. I)n pro¬ 
longeait 8C crime quantité C() = SC, et 
l’on admettait que le pointai se mouvait 
sur le cercle de façon que l’aiiglo Att.M variât [iroporlîonnol- 
lemeiit au temps. Cette hypothèse rendait compte ilu mouvement 
de Mars, tel que le donnaient les observations de Dtolémée. 

Ké[»ler enti’cpril de la comparer aux observations de Tyclio- 
lirabé, et il constata que les directions de S.M, calculées c't 
observées, ii'élaieiit pas exacleinont les memes; les écarts 
pouvaient s'élever jusqu’à 8 minutes; or Képlei' savait que 
Tyclio ne pouvait [las se tromper de plus (rime minute. 11 dit à 
ce sujet : « Ces 8 minutes, qu’il n’esi plus permis de négliger, 
« m’ont mis sur la voie pour réformer toute l’astronomie. » 

Les oliservalions de Dlolémée n’utiraient rien appris à Képler, 
[larce qu’elles étaient en erreur de 8 et mémo de Ht minutes ; 
on saisit ici rimportance du rfdc joué par lo.s observations de 
rvcliü-Bralié. 

Kn présence de cette difficulté, Ivépler renonce défiiiilivemcnl 
au cercle, et il essaie l'cdlipse dont les géomètres grecs. 
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Apollonius nolamment, avaient étinlitl les belles piO|)riétés, 
Il voit qu’en plaçant un des foyers au soleil, et détermi¬ 
nant convenablement sa grandeur et son orientation, il peut 
arriver à supprimer complètement les écaits qui l’avaient 
arrêté. Il obtient le môme succès pour les autres planètes. Il 
trouve ensuite les deux autres lois qui poi tent .son nom. Cette 
fois, les lois des mouvements des planètes étaient établies 
d’une manière indiscutable, et les combinaisons compliquées 
de mouvements circulaires, imaginées jiar Ptolémée et main¬ 
tenues en partie, môme apiès Copernic, rentraient pour tou¬ 
jours dans le néant. 

214. Newton (4642-1727). —Avec A'ewton, la mécanique 
intervient dans rexplication des mouvements [danétaires. Sup¬ 
posons, pour simplifier, que le.s planètes décrivent, avec des 
monvenienl.s uniformes, des cercles ayant le soleil pour centre. 

Le principe de riîieitie, dont la découverte jiaraît due à 
Kepler, eriscignn ([iie : si un corps est en repos et si aucune force 
n’agit snr lui, son motivemenl est rectiligne et uniforme. Ce 
n’est j»as le cas des planètes; donc cliacuno d’elles est soumise à 
chaque instant à une force qui l’empêclic de s’échapper suivant 
la tangente à son orbite, sans quoi elle se mouvrait unifor¬ 
mément suivant celte tangente. Il s’agit de trouver ces forces. 

Considérons en parti cul ici' la terre, ilonl nous représenterons 
la masse pai* la distance an soleil paiv/, la durée de la révo¬ 
lution sidérale par T et la vitesse par V; soit F la force 
qui doit lui être appliquée à ehatpic instant. On démontre en 
mécanique qne,siun point matéidel de mas.se m dérritd’un mou¬ 
vement uniforme un cercle de rayon c/, avec la vitesse V, ce point 
est .sollicité eoii.slammenl par une force F dirigée vers le centre du 
cercle, cl que l’inlensité de celte force est donnée parla formule 


F 


wi Y‘ 


tt 


Donc déjà, la force F est dirigée constamment vers le centre 
du soleil. On a ensuite 


V 


'I' * 


d’où F 


4.r?(i 

— 




















Or, la ti'oisiènie loi de Kepler montre que ^ est le môme pour 


la terre et pour toutes les planètes; on peut donc faire 

» 

Ti - ^ » 


et, en tirant de là pour le porter dans l'expression précédente 
de F, il vient 

l* =-=£“; 


c est une constante. Donc, quand on passe d’une planète à une 
autre, la force, qui est toujours dirig-ée vers le soleil, varie 
proportionnellemenl à la masse et en raison inverse du carré 
de la distance de la planète au soleil. 

On peut considérer celte force comme une attraction pro¬ 
venant du soleil. On arrive rigoureusement à la même conclu¬ 
sion en supposant les trajectoires elliptiques cl ayant un foyer 
commun au soleil ; mais nous ne pouvons pas le tlémoiitrer ici. 
Newton a ainsi <léinontré, comme conséquence nécessaire des 
lois de Képler, que le solHl exerce à cltaque inslanl sur chacune 
des planètes une attraction proportionnelle à sa masse, et en 
raison, inverse du. carré de sa dtstance au soleil. 


Newton soumit celte conclusion à une vérilicatioii importante. 
Il remarqua d’abord que la terre doit attii'or la lune, puisque 
celle-ci décrit autour de la terre une orbite que nous pouvons 
supposer circulaire, au lieu <lc s’échapper suivant la tangente. 
L’intensité de celle force sera encore donnée par la formule 




ut 


T 



i 

f 

f 



i 


« 


I 


en désignant par m la masse de la lune, par a sa distance à la 
terre et par T la durée de sa révolution sidérale autour de la 
terre. D’où peut bien provenir celte force? Newton pensa que 
c’était simplement la pesanteur, qui s’exerce au sommet des 
plus hautes montagnes, et doit exister encore à ta distance de 
la lune. Si la lune était à la surface de la terre, son poids 





f i 
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sérail ni(j\ si la pesanteur est idciüiquc à l’aUraction, elle doit 
varier en raison inverse du carré de la dîsiance, el comme la 
lune est enviroti 60 fois plus éloignée du ceiilre de la terre que 
les points placés à la surface de notre globe, le poids de la lune 


sera 


ma 

6 (? 


* 


On devi’ail donc avoir 


m(f _4-*a 


m. 


t tn peut su[q>rimer le facteur m et remplacer a el T par leurs 
valeurs ; or, on a 


’r = 27» T” 4:i“’ = :i934ti X 6< ; 

est la circonférence de l’orbite de la lune, laquelle vaut 
60 fois la circonférence de la terre, et celte dernière est de 
40ü(.KKtOO mètres. On devrait donc avoir 


tf _2z X 60 X 40 OCO (KHI 

60»“ 39 343^ X 60'^ 



2 4( H ) ( HX11 lOO™ 
39 343® 



2 - 



T 


telle doit donc être la valeur de y à la surface de la terre, quand 
on prend, comme nous l'avons fait, |)our unités de longueur et 
de temps, le mètre el la seconde. Or, on sait que l’observation 
du pendule donne 

</ = 9'",81 ; 

l’accord est très satisfaisant, et il devient rigoureux quand 
on fait un calcul plus complet. 

La pesanteur s’exerce à la surface de la terre sur les moindres 
fragments des corps. 11 en est de même de l'alti'action terrestre, 
et sans doute aussi de l’attraction en général. Ainsi, le soleil 
attire chacune des molécules des planètes, et en particulier de 
la terre, proportionnellement à leurs masses, et en raison 
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inverse du carre do la dislance, La lerrc allire chacune des molé¬ 
cules de la lune, et de meme cliacuue des molécules du soleil. 
iNowton s^‘lève ainsi, |>ar une suite d'imlnctioiis naturelles, h 
celte conclusion que deux moiécules qfielcompies dp notre systèinp 
planeiaire^ ayant p(ntr masses m et ai^ et séparées par a ne dis-- 
tanee A, exercent tnnesur rautre une attraction diriyée suivant 
la droite rpà les jointe et dont [inte^isité est 

f mué 

Oit f désiffue une constante. L’égalité des deux allraclions de m 
sur ?}é et de né sur m est une suite du pi'iiicipe de l’égalité de 
Taction et de la réaction* 

Tel est Ténoncé de la loi de Newlon, (juc Ton appelle aussi 
loi de ratlraction universelle* On en peut déduire, par les lois 
de la mécanique, rexplication de tous les niouvenienls du 
système solaire et Ton est en droit de nommer (lopernic, 
dycho-Brahé, K épier, Galilée et Newton, les fondateurs de 
/'astronomie moderne. 


215. — Comiae preniiej- Ci ait de sa découverte de la loi de l'al traciioii, 
ISewloii reconiiiU la luilure des trajectoires des co ru êtes (Voir pa^e 20ri), 

Si la terre existait seule avec la lune, I'hI traction de la leire ferait 
décrire h noire satellite une ellipse invarînlde; ruais il y a d'autres corps 
doiU l'allraction entre aussi en jeu, et surtout le soleil, qui joue un rôle 
cou sidéra îlle. 

H atlire en effet deux éléjiienis de la terre et de la lune avec des forces 
inégales, puisque les dislances de ces éléuients au centre du soleil sont 
dilFérentes. Il en résulte, dans le niouvoment relatif de la lune autour tle 
la terre une petite force additionnelle, périurbalrice^ connue on dit, qui 
produit des elfets cousidéiahlcs. T/est elle qui lait faire une révolution an 
gr^and axe de Torliîle de lu lune en 0 ans ; c*est elleaussi qui fait létrogiader 
lu ligue des nœuds de rorbite, de tuunirre à eifecluer un tour conqdet en 
18 ans. Les calculs de Newton, i[iJoique incomplets, ne laissaient déjà plus 
de doute sur la cause de ces pliénoiiiénes rnis depuis longtemps en 
évidence par les observa lion s, 

"Ions ces magnilîques résuîtalH, et bien d'ault'es encore, sont donnés 
dans Touvrage célèbre de Newton, les Prhinpes de la Ihitosophie ï\aiurelk\ 
paru en 1687, et dont I.agrange a [Ui dire que c'était la plus haïUe 
prodftelioïi de I cspril Itumaùi, 

216. Les successeurs de Newton.^— ClaIratU tïlV.i-il et d'Alvmherf 
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(1717-1783). Newton avait ex[iiii|iir* les^ jirincipales circonstances du mou¬ 
vement de la lune par les alhactions combinées de la terre et du soleil, de 
façon à ne laisser subsister aucun doute sur la cause des irrégularités de 
ce monvenieiD. Il était loin cc[vendant d’avoir épuisé le sujet* Le problème 
a résoudre esL en soninie, le célèbre problnne des corps^ dont la 
solution malliématîqiie et rigoureuse surpasse encore aujourd’liiii les 
forces de la science. Ou ne peut l'obtenir que pai^ des ap[)roximations 
successives. 

CtaiiturL et d'AIemberl eEilreprirent presque en même temps, et par des 
méthodes différentes, des recberebes apprurujulies sur le calcul systéma¬ 
tique des irrégularités du iMouvemenl de la lune, et publièrent leurs 
premiers travaux en 1743. Ainsi, près de 00 années s'étaient écoulées 
depuis la [uiblicalion de I^ouvrage de Newton, avant qu’un progrès 
impoi'laul eiU été réalisé dans la <iues(iori. C'est à eux que Ton doit les 
[»remières Tables du TuoiivernetiL de la lune, fonriées uniquement sur la 
tliéoi ie de ratlraction. Ciairaul eut un instant des doutes sur rexaclitude 
de la loi de Newton, parce que ses cakuLs lui donnaient 18 ans pour la 
durée de la révolution du grand axe, tandis que robservation indique 
0 ajis seulement; mais Clairuui vit lui-nnVine disparaître ce désaccord, 
i|uand il eiU f;iil ses calculs avec plus de précision; la loi de rattraction 
sortit vicloi ieuse de celle épreuve. 

.Nous avons vu (page 208) que ilalley avait annoncé que les belles comètes 
rd)servées eu I33J, 1007 et 1082 u'étaîent que trois appariLions successives 
d’uii seul et mciue astre. Toutefois, la durée de révolution avait été d ^ 
13 mois plus longue de 1331 à 1607 que de 1607 à 1082, 

.Mais Ilalley crut avec raison c]ue les atiraclions des planètes, et princi- 
luüemenl celles de Jupiter et de Saturne, avaient pu occasionner cette 
(litTérence, et eu appréciant sojiunairement ces inlluences pendant le cours 
de la période suivanie, il fixa le prochain retour de la comète à la fin de 
1738 ou mi commencement, de 1739, (dairaut ndiésita pas à eulreprendre 
le calcul i\es perlurhatioiis de la comète, et après un labeur prolongé, il 
annonça qu’elle passerait à son périhélie vers le milieu d'avril 17.39, ajoutant 
qu’il pouvait se tromper d’un mois dans ses prévisions, en raison de 
petites quantités qu'il avait négligées (>our abréger le travail* Le mois de 
grAce demandé en faveui‘ de la tliéorie se trouva juste stiflisanl, car, d'après 
les observations, le passage au péritiélie eut lieu le 12 mars. C’était une 
belle contirinalion de la lîiéorie de rattraction* 

Newton, dans le livre des Prinrîpcfif avait abordé la question de la figure 
de la teiTe, en la supposant fluide a Forigine, animée d un mouvement de 
rotation autour de son axe, et tenant coiuple des atiraclions exercées par 
ses molécules les unes sur les autres; il avait trouvé que notre globe avait 
du s’a[dalir aux pôles. C'était ce[^elulanL à un résultat contraire que 
conduisaient les premières mesures des degrés faites en France. Pour 
trancher la cpiestion, rAca{iémie des sciences organisa en 1736 deux 
expéditions cliargées de mesurei deux degrés du méridien, Fun en Laponie, 
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1 autre au Pérou, Le résultat <le ces mesures fut conforme aux prévisions 
théoriques de Newton. Clairanl, qui faisait partie de la i>remière missioHi 
entreprit à son retour une étude Ihéartqiie complète de la question. Dans sou 
beau livre sur ta Figure de la Terre, il montra que le globe, supposé thiide, 
et formé de matériaux de dejjsités quelconques, avait dû prendre la figure 
d'un ellipsoïde de révolution. Il donna en même temps une formule très 
simple pour calculer l’intensité de la pesanteur en un point quelconque de 
la surface. Ces résuUals de Clairaut conservent aujourd'hui toute leur 
valeur, et l’on peut dire qu’au fond ils n'ont pas été surpassés. 

Le phénomène de la précession des équinoxes a élé découvert par 
llipparqiie, qui La expliqué en supposant toutes les étoiles aiümées d’un 
mou veinent commun de rolation autour de Taxe de l’écliptii|ue, Copeiuîc 
fil disparaître celte hypothèse invraisemblable en admettant que Taxe de 
rotation de la lerre ne reste pas exactement parallèle a lui-inème^ mais 
qu’au bout de chatiue année il est dévié d\ine pet île quanti lé, de manière 
à décrire en 26000 ans un cûne de révolution aulour de Taxe de l’écliptique. 
Mais la cause capable de produire cette petite iléviation restait inconnue; 
elle fut dévoilée par Newton, Si hi terte était spliérif[iie et iiomogène, elle 
tournerait invariablenient autour du meme axe, sans (jue les attractions 
des autres corps célestes ]>inssenL y rien changer, ces attractions se bornant 
alors à transpoiTer la terre dans l'espace. Mais, à cause de la forme aplatie 
lie notre globe, les attractions du soleil et de la lune ne passent pas par le 
ceiUre de la terre, et elles tendent a imprimer à Taxe une petite impulsion, 
celle que demandait l’explication de Copernic. C/esl ce qu’indiifiia Newton, 
mais sans faire ie calcul. ü’Alembert a, le premier, étaldi la lliéoi îe exacte 
et précise. Il a fait plus encore : il a montré riue l'attraction de la lune sur' 
la terre doit imprimer à son axe un petit mouvemenl de balancemeni, en 
lui faisant décrire autour de sa position nioyenne uii [letit cône en 18 ans; 
c'est l'explication du phénomène de la nutation, que liradley venait de 
découvrir, et ron n’esl plus étonné dès lors de Légalilé de la période du 
balancement du pôle et de celle de la révolution des nœuds de la lune. 

217, — LagrfOige (1736-181 a) et Laplare (1749-1827), 

On ne s’était guère occupé jusqu'ici que des pej tiirbalions de la lune el 
de ccîlesdes comètes, Lagrange et l.aplace ont abordé celles des planètes, 
et ils ont fait des travaux considérables dans cette voie dont Euler avait 
frayé les premiers pas. 

Ici, une explicalîon paraît nécessaire : si les lois de Képler étaient rigou¬ 
reusement exactes pour les planètes et pour leurs satellites, il faudr'ait en 
conclure que le soleil attire les planètes, que celles-ci attirent leurs 
satellites suivant la loi de la raison inverse du carré de la distance, mais 
que les planètes ne s’attirent pas entre elles. Il y aurait eu la une faute 
de loyi.[ue (iiie Neu-toii n’u pas voulu coinmeUre. Il a étendu sa loi aux 
planètes agissant les unes sur tes autics; niais il était évident que, sî celte 
généralisai ion était réellement dans la nature des choses. Mars ne pourrait 
plus décrire une ellipse invariable, mais qu’il en sorlîrait sous rintluence 
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(les attraclioiis des [^laiietes, et iiotainmeni île Jirpiter* Donc les lois do 
Ki^pler, malgré leur earacD'^re inalhémafiqne, ne devaient pas être enli^- 
ronient exactes, et Kéjder s^en serait aperrn le premier si, au lieu des 
nl>son\alions de Tj^cho-lîralié, qui (mirvaiont être eu erreur d'une minute, 
il avait eu à sa disposition les observations de Dradley, exactes à une on 
deux secondes près, 'roulel'oîs l'erreur que l'on couiniet en admettant que 
les planètes obéissonl aux lois de Képler doit elre Irès faible, au moins 
pour un temps liniiLé, paire que la petitesse des masses des planèles fait 
que leurs attractions sur l'une dVntro elles sont peu de chose T'elatîvement 
a rattractioii du soleil sur celte demi ère* 


Aussi a-Doii èlé comiuit à admettre que les planètes se meuvent sur des 
ellipses, mais les éléments de ces eHi|>ses éprouvant avec le temps de 
petits chaugemenls que Tou nomme pPiiurhalioHS ou sous 

l'intluence des attractions des autres planètes. Si cos inégalités s'aJouleiiL 
toujoui's les unes aux autres, sans jamais se détruire, elles finiront, dans la 
suite des temps, par acquérir des valeurs considérables; ce sont aloî3 des 
itii^gatilés sérutaircM^ Les mouvements du grand axe et de la ligne des 
nœuds de rorbite de la lune ofTrent un exemple frappant Je ce genre 
(rinégalités. Lorsque, au contraire, lescliangementsagissent, tantdt dans un 
sens, tanlét dans raiilre, de manière (|ue leur somme algébrique oscille 
entre deux limites déterminées, on a des inégaUiés périodiques. 

Il est évident iju'au point de vue de la configuration générale du système 


planétaire, les inégalités séculaires ont une influence prépondérante. 
Supposons, par exemple, que le gr^and axe de Torbite d'une planète aille 
sans cesse en diminuanl proportioiiivcllement au temps; au bout d'une 
longue suite de siècles, la planète flnira par tomber sur le soleil; elle s'en 
éloignerait au contraire indéfiniment si le grand axe augmentait toujours. 

I.aplace a démontre que ces cas ne peuvent pas se présenter; mais ta 
[u'oiive qu'il en a donnée ne se rapportait qu'à une première approximation 
tmil à fait insiilfisante, et c'est à Lagi-nuge que l'on doit la déninnstralion 
complète de ce beau théorème <le riiivariabilité des grands axes clés orbites 
|»lanétair es l il y a seulement de pelils rhangements périodi(jiiesJ. 

Lagrange a donné pour le calcul des in*''galités séculaires lies autres 
élémeiïts ellipliques des formules qui [tennellent de résoudre les questions 
les plus variées sur Ta venir du système [dané taire. Bornons-nous à citei‘ 
un exemple : Torbile de la terre va acluellement en s'arrondissant 
lentement; linira-t-elle par devenir un cercle [laifait? Le l■a]cl 1 [ répond 
(ju'elle s'approchera de la forme circulaire encore pendant ringi-qitatre 
mitle sans Lalleiiidre, après quoi elle s'en éloignera pour y revenir 
ensuite, etc.; c'est une inégalité r[iu ]iai“aU séculaire, mais (jui est au fond 
]u'*riodi([ue, seulement à période extrêmement longue. 

Les travaux de Lagrange et de Lnplace ont établi ([ue le système solaire 
ne peut éprouver, dans sa configuration générale, (jue tic petites oscillations 
périodiques autour d'un certain état moyen; c'esi là ce qui conslUue la 
stnbilUé du nyslàne, (.agrange a donné, pour le calcul des inétralilés pério- 
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dii|ues des [daiiètes des inétliottes simples et encore usitées 

aujoiirdluii; il a fait une élude complète du mou veinent île rotation de la 
lune et de ses ïibratioïis. Ses œuvres admit ables oui un caractère presquo 
exclusivement jiuithémalique, l.aplace a examiné de [dus [uès, et dans 
toutes tes rpiestions^ raccord entre les conséquences delà loi de Newton et 
les observations, [/ensetiible de ses reclierclies est comirris dans un grand 
ouvrage en cinq volumes, In Méf^nniqiie €él£stt\ ou les astronomes ttrouvent 
encore îa sululion des ijifTicuUés qir'ils reiiconlrcnt. 

Quelques exemples donneront une idée de Timportance des résultats 
obtenus jtar Laplace : 

En élaborant une théorie du mouvement de !a lune, beaucoup plus 
patTuite (juc celles de ses devancrers, il a découvert une petite inégalité 
périodic[iïe qui dépend de raplatisscmeiiL de la ten'e, et une auli'é <jnr 
dépend de la distance de la terre au soleil; de sorte que, par la compa¬ 
raison de la lliéorîe aux ol^servalions, un astronome^ observant réguliè¬ 
rement la lune, aurait pu, sans sortir de son oLservatoire, mesurer 
rapkitissement de la terre, et sa distance au soleil, tandis que les 
liétenninations direcles de ces quantités si îni|mrUuites ont exigé, ])Our la 
première, les expéditions de la La[mnic et du Pérou, et pour la seconde, 
des missions nombreuses chargées d'observer les passages île V'énus 
de t761, 1709, 1874 et 1882. 

Les observations des anciennes éclipses, nLp])Oitées par Plolémée, 
inilir|uenL quand on les compare aux observaiitms ullér-iemes, que la 
durée lie la révolution de la lune va en diminuant constammeiiL, d'une 
quautîlé très faible, il est vrai, mais qui, en s'accmnidant sans cesse, 
Huirà ]>ar devenir très sensible. Il en résulte une accclérütioti séeuhni^e du 
mouvement cb* la lune. Quelle est lu cause de celle accclcrutioii ? Lugftange 
Ta cliercbée imiLilement, Laplace l'a trouvée dans un coin encure inexploié 

du calcul des püi'lnrhatiuns de la Imie, [irovenant de l'action dn soleil ; 

■ 

c'est la diminution [uogressive de l’exceairicité de l'orbite terrestre qui 
produit le phénomène en question. Mais nous avons dit [dus haut i[ue 
cette excentricité cessera de iliminucr dans 2itHtOans; donc la durée de In 
révol U lion de la lune diminuera pendarrt cet immense intervalle; mais 
ensuite, elle augmentera. Il y aura alors un retard séculaii e du mouvemeiil 
<!c la lime. Voilà une i^révision à luugnc échéance, et qui n’en est [las moins 
cer laine. 

218. - Lv Verrier 1-1877). Le hasard qui avait joué sun rôle dans la 
découverte dT raiius ne ligiir^e en rien dans celle de Neptune. Un astronome 
de l'observa toi ï'e de Paris, Bouvard, avait c'Iierché à représenter Torbite 
ilMIraruis [lar une elliiise modifiée successivement juir les per Uir bations 
provenant des planètes Jiqdter et Salurne. Les formules nécessaires avaient 
été empruntées à l.ajilace, et ne laissaient j'ieu à désit^er. CependanU 
malgi'é ses etfoids, Bouvard ne put jamais arriver à mettre cruccord la 
Ihéurie et les ül>servatiüüs. M subsistait des écaits dont la giaudeur 
aiigmeiitîiil av'cc le lenqis. L’opinion se forma peu à [i6u (jiie les irr'égii- 
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lariLcs du nioiivenienl d’Uranus pourraient bien être causées par rattraclion 
d'une planète incomiiie. Vers 184:?, Arapo signala la (pieslion à l'atlention 
(le Le \errier (pu s*éLait déjà fait connaître par de beaux travaux astrono¬ 
miques. Le Verrier se mit a lœuvrc aussilAI ; mais le problème élail 
difficile et nouveau : il s'agissait de déterminer la route et la position 
ile la [danète inconnue, connaissant les perturbations qu'elle exerçait sur 
Lraiius. Nous devons leiioncer i) à donner même une idée des calculs 
formidables qu'il fallut exécuter, et qui occupèreut Le Verrier pendanl 
[urs de deux années, lîomons-nous adiré (|ue, le 31 aoiVt 1846, l.e Verrier 
annonça à FAcadéinie des sciences f[u'il avait éclairci complètement le 
mystère d'Utanus; il faisait connaître en même temps la [losition de 
l'astre încotiniL 11 s agissait maintenant de voir léellcment cette planète 
dont l'existence avait été démonfiéo, et la [msition calculée par la seule 
force de la lliéorie. Le 18 seidembre. Le Verrier écrit à un aslroiiorne de 
Rerüjij M. Lalle, en lui demandant de regarder dans le ciel à un endroit 
qu'il lui indifjue. Le soir même du jour où il a reçu la lettre, M* (jülle 
dirige sa lunette sur lendroit en queslion, et il aperçoit imniédiatement, 
dans le cliamp de son instrument, une étoile de 8^'"*^ grandeur ipii ne 
Jigui^ait pas sur les cartes célestes ; c'était la planète cherchée, Ne|ïlLine, Lu 
lliéorie de ratti'action avait iléjà remporté de beaux succès, mais ceîui-ci 
était le plus éclatant, Four être impartial, nous devons dire (jii'eii même 
tem]js que Le Verrier, un aslroiiome anglais, Adams, exécutait des calculs 
analogues; il assignait a N'c[diiîie presque la niênie position; mais son 
résuliat ifa pas été publié en temps utile. 

Le Verrier avait pensé que Ton pourrait même se servir plus tard des 
licrLurbatîons de Neptune pour découvrir la planète située au delà, la 
[ilanète (ntnsiie})titni€nm ; mais, jusqu'ici, îl Trexiste aucun désaccord 
appréciable entre la tkéoiie et les oliservaLions de Neptune; d'ailleurs, 
dtqmis sa découverte, celte planète n a pas parcouru le tiers de son orbite, 
et, dans ct^s condilions, les perluiliatioiis peuvent ne pas être mises en 
évidence. Si cette nouvelle planèle est aussi grosse que Neplune, et si elle 
obéit à la loi de Itode, elle doit apparailre conime une étoile de li“ ou de 
11" grandeur; on la découvrii^a peut-être en cousiruisaut !a carte 
]iliülograptiiquc du riei. 

Le Verrier a perfectionné la théorie du mouvement de toutes les planèles. 
l*oui^ .Morcuï'e, il a trouvé un désaccord avec robservalion, et il a cru 
[lOiivoir conclure à rexistenc(3 irtiiie planète inconnue située en deçà de 
Mercur'c, et ]>resque plongée dans tes rayons du soleil, qui empêclieraient 
de ra[iercevoir. Or, le 26 mars 1831), le docteur Lescarbaiilt vit jnisset^ sur 
!e disque du soleil un petit corps qui [varut être la planète inconnue, 
et auquel on donna mcjne le nom de Vukaùi. Le Vet'rîer aurait aitisi 
complété le système planétaîr^e à ses deux extj'émités. Ce corps n'a pas été 
revu depuis. On n’a rien trouvé non plus eu fouillant les environs immédiats 


(I) On trouvera c|yelques détails à ce sujet dans la notice sur les perturbations, 
à la fm du voluruc. 
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du soleil, û la faveur des quelques îiistatils d’obscurité qui sc produisent 
dans les éclipses totales. Les astronomes en sont arrivés à penser que l’astre 
unique indiqué par l.e Verrier est peut-être remplacé ])ar un anneau 
d’astéroïdes, analogue à celui qui e.\istc entre Mars et Jupiter; ces corps 
seraient trop petits pour être aperçus isoléîiieul; mais leur ensemble 
)>roduirait sur .Mercure l'elTet indisculabié constaté par Le Verrier (i). 

219. — Nous n’avons pas voulu iiilenoniptc l’histoiie des 
progrès de rastronomîe lliéorique, ot nous l’avons suivie 
jusqu’à Lo Verrier. Il nous faut maintenant revcnii* en arrière 
et parler du développement des procédés d’observation. L’ap¬ 
plication des lunettes aii.v instruments a.strunomiques eut pour 
cüii.séquencc une précision l)eaucoup pins gtande dans les 
observations. Nous devons nous lioriier à citer les noms des 
principaux astronomes, en disant quelques mots seulement de 
leurs découvertes. 

liutjfjpm (1659-1695) découvre des théorèmes de mécanique 
qui ont servi ii Newton potir établir la loi <le l’attraction, 
reconnaît la véritable Hgtire «le rannean de Salurne, découvre 
le plus gros satellite do cette planète, et applique aux Iiorloge.s 
le pendule «lont Galilée avait reconnu risficbronisine ; cetle 
dernière découverte a en les plus lienrenses iniluences sur la 
précision des ol)servations. 

Rœmer {1644-171(1) dé(;ouvi't! et mesure la vitesse de la 
lumière en observant les éclipses des satellites de Jupiter; il 
invente la lunette méridienne. 

Domi/iiqufi Cassini (1625-1712) est lo premier directeur d«‘ 
robservaloire de Paris. Cet édilice, dont la piemièi'e pierre lut 
posée en 1667, a été aclicvé eu 1671. ihi doit à Cassini |)lusieurs 
découvertes, notamment celles de quatre satellites de Saturne. 

(1646-1710), est lo premier directeur del’oltserva- 
toire de Greenwich,tbndé en 1675. Par un emploi JudiGienx des 
perfectionnements apportés dans la construction des Instruments, 
il réalise un progrès très notable dans les observations ; l’erreur 
d’une observation isolée, qui était de 1' chez Tycho-Brabé, n’est 
plus guère que de lO" avec Flamsleed. 

220. Bradley (1692-1762) fut peut-être le plus habile des 
observateurs ; grâce à l’emploi de la liinelle méridienne et à la 


(1) Voir, à la (indu volume, la iioiice sur les iilimëles intrariierctineiles. 










LKCUNS UK CnS.MlKlUAIMMK. 

M 


2jG 


([ualilé (le ses iiislruments, au soin qu'il apportait à les manier, 
il réduit l’erreur d’uiie observation isolée à l"enviroii,Son cata- 
lojjuc d’étoiles sert réellement de base à rasltouoniie actuelle. 

On «ioit à liiiulley tieux grandes découvertes, celles de raber- 
ration et de la nutation. Nous allons dire un mot de la première, 
dont nous n’avons pas encore parlé. 

Aùerradott , Soit E une étoile (fig. 137), T la position de la terre 
à un cci tain moment, 1 Via vitesse de la terre à ce moment, Tit 

la vitesse du lavon 
lumineux dirigée na¬ 
turellement suivant 
le prolongement de 
TE. On peut impri¬ 
mer à tout le svstè- 

» 

me une vitesse com¬ 
mune TA' égale et 
opposée à TA, ce 
qui réduira l’obser¬ 
vateur au repos. 
Cette vitesse seconi- 
binant avec ta vitesse 

TB, d’après la règle du parallélogramme des vitesses, donnci'a 
une vitesse l■ésultanle 'l’C, que nous prolongerons en TE,. La 
[umière arrivera à l’observateur avec la vitesse relative TC, de 
sorte que l’étoile paraîtra en E,. Pi’eiions TD :=:TC. menons DD' 
parallèle à BC, et soit ( tD' = OD ; nous allions üDi^:: BC. Dans 
le cours d’une année, en vertu du mouvement de la terre autour 
du soleil, mouvement que nous pouvons supposer circulaire, la 
vitesse BC demeure parallèle au plan de l’écliptique et conserve 
une valeur couslanle. environ .30“"' à la seconde. Donc la dioite 
t)D, qui passe par le point fixe O, conserve la même longueur 
et reste parallèle au plan de l’écliptique ; le point D décrit donc 
un cercle, et la droite TE,, un cône circulaire oblique. Les géné¬ 
ratrices de ce cône donueul les direcLions suivant lesquelles on 
apercevra l’étoile dans le cours d’une année. Il faut prendre 
rinlersection du plan tangenl à la splièro céleste au point E 
avec le cône précédent, ou, ce qui revient sensiblement au même 
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avccui) cylindre passant [tav le cercle DD' et dont les gêné rat ri ces 
sont parallèles à TE. Cette intersection est, comme on sait, um* 
ellipse. Hradley a découvert cotte ellipse par l’observation, et il 
a trouvé ensuite rexidication que nous venons de présenter. 

Depuis l’époque de Bratliey, la «lélermination des coordonnées 
absolues des étoiles et des planètes a reçu encore des perfection¬ 
nements, notamment entre les mains de (1784-1840) ; 

mais la précision n'a pas angnienlé ])eauconp; seulement les 
observations sont devenues plus faciles. 

221. William Herschel (1738-1822). — llerscliei réalisa 
des moyens d'oljservalioii beaucoup jilus puissants que ceux 
de scs devanciers; il fabriqua lui-inème des télescopes ayant 
ju.squ’à 9 mètres de distance focale, avec lesquels il fil un inven¬ 
taire méthodique des richesses du ciel, presque incoimues 
jusqu’alors. A ses débuts dans la cai’rière astronomique (il avait 
commencé par être organiste), en 1781, il eut le lionlieur de 
découvrir la planète T’raiius. Il trouva plus lard deux satellites 
de Saturne, deux d’Ui anus, et détermina la durée de la rotation 
de Saturne cl celle de son anneau. On lui doit îles résultats 
importants sur la constitution physique du soleil et des pla- 
nète.s ; mais ses plii.s belles découvertes sc l'apportent à 
rastronomie stellaire. 

W. llerscliei recomuiL le premier le mouvomenl relatif dans 
les étoiles doubles ; ses observations sur ces astres sont très 
nombreuses; elles ont été continuées par son fils .lobn llers- 
cbel, et plus lard par rustronomc ru.sse TV'. Sli'uve ; la mesure 
et le calcul des orbites des étoiles doubles constitue aujourd’hui 
une branche importante de l’astronomie. 

La détermination de l’intensité lumineuse des étoiles Ta 
conduit à une évaluation approcliée des distances qui nous 
séparent des étoiles des diverses graïulcurs. (l’est à lui que Ton 
doit la connaissance du mouvcmeiil de translation du système 
solaire. 

ller.scbel entreprit une œuvre imposante eu clicrclianl à 
jaugoi' les cienx. Il ne fallait pas songer à dénombrer toutes les 
étoiles visibles dans le plus puissant de ses télescopes ; il y en 
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iivait sans dontc au moins 20 mil lions. I^e grand astronomo 
dirigeait successivement son insiruinent sur divers points du 
ciel, et comptait les étoiles visibles dans le cliam|) ; il obtenait 
ainsi une série de En aiimeltaiit ijuc loiilos les étoiles 

font pal lie li’un même eiisemhte, la vole lactée, qu’elles sont 
également distribuées, et que son télescope portait au delà des 
limites do la voie lactée, il arrivait à tracer les contours de cef 
immense amas d’étoiles. 

A l’époque où il commença ses recherches sur les nébuleuses 
et les amas d’étoiles, on n’en connaissait qu’une centaine. Il en 
découvrit siiccessiveinent 2r)(X), et les classa méthodiquement; 
aujourd'hiH on en compte plus de lOOCX). 

Ilerscliel pensait que les néinileuscssont des systèmes en voie 
de formation, qu’elles se condensent peu à peu, c( fiiiissenl par 
former des étoilo.s, chacun des amas d’étoiles, actuels ou futurs, 
étani analogue à notre amas particulier, la voie lactée. On voit 
quelle conception grainiiose en résulte pour la structure de 
l’univers. Quelques-unes de ces idées doivent être modifiées; h* 
speclroscopc a montré, comme nous l’avons vu, (}ne les nébu¬ 
leuses sont loin d’èlre toutes résolubles, dépendant lo.s travaux 
de W. Ilerscliel inspireront toujoui’S une admiration profonde. 

Analyse spectrale. La découverle de l’analyse sj)eclraleef son 
application à Tel mie de la constitution des coi'ps cé]este.s et à la 
mesure de leurs vilesse.s l'adiales marque une pliase mémorable 
dans le développement de Vnslrononiie physique nous ne 
l'evieiidrons pas .sur ce que nous avons dit ùce sujet dans le coiqis 
(le ce voluine, pour le soleil, les planètes, les comètes, les étoiles 
et les néinileuscs. 

l^hotoqraphie (istronoinique. Un aiili’é progrès, considérable 
aussi, a été réalisé par l’application de la photographie à Tustro- 
nomie. Les pliolograpliies des corps célestes et de leurs spectres 
nous donnent des reiiseignomenls précieux sur leur consti¬ 
tution. Mais, même dans raslronomie de précision, la photo¬ 
graphie joue maintenant un rôle iinjiortant. Il suffit, pour en 
juger, de rappeler renlroprise internationale de la carte 
phol(»graphique du ciel, suscitée par l'amiral Mouchez; les 
l'ésultais déjà obtenus donnent une haute idée «les sei’vices que 
celle carie rendra à raslronomie. 
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Ai'Of/o (1786-1853) avait pcossetiti très aeliement i’im|iurUiiR‘C 
que la pliotograpliiü était appelée à prendre eu aslronoiuie. il 
avait d’ailleurs introduit la physique et marqué son rùlc néces¬ 
saire; il ne pouvail pas deviner que hieiilôl la chimie récla¬ 
merait aussi sa place, avec l’analyse spectrale. 

Nous allons terminer cet exposé historique en donnant les 
principales lignes du système cosmogonique de Laplace. 

222. — Hypothèse cosmogonique de Laplace. — 
L’univers n’a pas [tré‘sonté toujours le même aspect que nous 
lui voyons aujourd’hui; il iie le conservera |)as non ])tns indéli- 
nimeiit <lans ravcm'r. It sul'lit, pour s’en rendre t:omjde, <!e 
songer à la perte continuelle de chaleur (pi’éj)rouvenl le.s étoiles, 
le soleil et les planètes par voie de rayonnementj et au refroi¬ 
dissement très lent, mais certain, qui doit en résiiltei*. l^es phi¬ 
losophes et les astronomes ont eherelié h saisir rensemhlc d(‘s 
Iransformalions de Tunivers [vardes hypothèses que l’on nomme 
cosittof/onùjnf^s. Il convient de se limiter au système solaire; le 
problème restera encore assez vaste et diflicile. Il a été ahordé 
par le philosophe allemand Kant, puis par Laplace; nous allons 
donner une idée de la co.o/(üyon/c de Laplace. 

Lhuïifiuc les orbites des planèlo.s soient très dîlTérentcs h's 
nues des autres, elles ont eependanl entre elles des rap|)orls 
tjui peuvent nous éclairer sur l’origine do ces astres. Ainsi, 
loute.s les [danètes se menvenl autour du soleil dans le sens 
direct et lu’esque dans le même plan. I.es sulelliles se meuvent 
autour de leurs p]ciuètc.s daris le même sens, et à peu près dans 
l(‘ même planque les plauéles. Liiliu, le s<deil, les planètes et 
le.s satellites dont on a observé le inouvenieiil de rolalioii, 
lonrnent sur eux-mêmes dans le même sens, et à [K‘U près dans 
II* plan de leurs mouvements de liaiislatiuii. 

Lu phénomène aussi extraoi’diiiaire n’est [loinl l’efTel du 
hasard. Il indique une cause générale qui a <lélei‘miné tous ces 
mouveinenls. Laplace évalue la j>rohahtlilé pour que les 12 
mouvements connus de son tenijis (inouveinenls de révtdulion 
et de rotation du. soleil, des planèles <*( des satellites) soient 
directs, quand on les rapporte à la pusitioii de ré(|ualeiir .solaire. 
Il trouve plus de qualia* mille niilliards à parier contre im fine 
celte flisjfositioii ii’esi [►uiiil l’elVet du hasard. Letle pi’obabilîté 






260 


LKCDNS IHC CoSMfXJIlAi^lftK, 


esl encüi-c* singuliürciïienl augment(?o aujourd'hui, puîsqu’au 
liou<!e 4 plaiiîïles tôlescopiqiioii etilre ^lars et Jupiter, on en 
(’onnait plus de 4(X), qui foules ont des mouvements direcfs, ef 
même dont les plans font avec le plan de l’écHplique des angles 
ne dépassant pas le liei’s d'un angle droit. Nous devons ilonc 
être convaincus qu’une cause primilive a dirigé les mouvenienls 



223- — Un antre phénomène égahsmenl remarqua])le du 
système solain? est le peu d'excenfidcité des orbites des pla¬ 
nètes et des satellites (pour les anciennes planètes, les excen¬ 
tricités sont au-dess(tus de 0,2(-b et de ti,35 dans le cas dos 
astéroïdes). Ainsi. Ton a, pour romonlor à la cause des mouve¬ 
ments primitifs du système planétaire, les quatre phénomènes 
suivants : 

Les mouv(*ments des planètes dans le même sens, et à peu 
près dans le même plan; 

Les mouvements des satellites dans le même sens que ceux 



11 


Les mouvements de rotation de ces difTérents coi'ps et du 
soleil dans le niènic sens que leuis mouvements de translation 
et dans des plans peu dilTérents; 

IjO peu irexcenlricité des orbites des planètes et des satellites. 
Laplare remarque que, quelle que soit lu nature de la cause 
<[ui a produit ou diiàgé les mouvenienls des planètes, il faut 
qu’elle ait embrassé tons ces corps; et, vu la distance prodi¬ 
gieuse qui les sépai'e, elle ne peut avoir été qu’un fluide d’une 
immense étendue. Pour leur avoir donné dans le même sens un 
mouvement presque cîrciitaii'O autour du soleil, il faut que ce 
lluide ait environné cet astre comme une atmosphère. 

La considération des mouvements planétaires nous conduit 
donc à penser <jue ralmospliôro du soleil s’esl étendue primiti¬ 
vement au delà des oi’hites de toutes les planètes, cl qu’elle s'est 
resserrée successivement jusiju’à ses limites actuelles, 

224. — « llcrscliül, en oliservanf les néiinleuses au moyen de 
H ses puissants télescopes, a suivi les progrès de leur conden- 
ti sation, non sur une seule, ces [irogrès ne pouvant devenir 
w sensibles pour nous qu’après des siècles, mais sur leur 
« ensemble, comme on suit dans une vaste forêt Taccrois- 
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« semeiil tics arbres sur les intlividus ilo divers i\g-es qu’elle ren¬ 
te ferme. II a d’abord oltservé la matière nébuleuse répandue en 
« amas divers dans les dillérenlcs parties du ciel dont elle occupe 
« une grande étendue. 11 a vu dans (|ueb[iies-un.s de ces amas 
fl celle matière faiblement conden.sée autour trim ou de plu- 
H sieurs noyaux peu brillants. Dans d’aulres nébuleuses, ce.s 
'( noyaux brillent davantage relativement à la nébulosité qui les 
>t environne. Le.s atmosphères de cba<[ue noyau venant à se 
•< séparer par une coiniensation ultérieure, il en résulte tîe.s 
<1 nébuleuses multiples, formées de noyaux brillants très voi- 
« sius, et environnés cbaeuii d’une atino.s|>bèrc; quebjuefois la 
« matière nébuleuse, en se condensant tl’une manièi'e uniforine, 
« protluit les nébuleuses que l’on appelle [tlanétaîres (i), Kiifin, 
'< un plus grand degré tle condensation transforme tontes ces 
■< nébuleuses en étoiles. Les nébuleuses, classées d’après cet le 

-K 

K vue pbilosophiquo, indiquent avec une exli'ème vi'aisem- 
« Idance leur transformation future en étoiles, et l’élat antérieur 
« de nébulusllé de.s étoiles existantes, .\insi, l'on descend, par 
(I le progrès de la condensation de la matière nébulcirse, à la 
« considération du soleil cntoui'é autrefois frune vaste alnios- 
« phère, coiisitiéraliou à ia<[uelle je suis remonté par l’exameu 
« des phénomènes du système solaire... Une rencontre aussi 
i‘ r»*niarqiial>le, en suivant des roules opposées, (ioime à 
U roxistencc de cet étal antéi'ieui’ du soleil nue gi'aude proba- 

« bilîté (2). » 

225. — A'ous sommes ainsi amenés à considérer une nébu¬ 
leuse portée à une loni[>éralui'e très élevée, <iont toutes les 
parties s’attirent muluellement .suivant la loi de Xewlon, et (pii 
tourne d’un mouvement d’ensemble avec iinevilesse angulaire 
constante ([iie nous supposerons très pelite autour d'un axe 
pa.ssaiil par son centre de gravité. Dans ces conditions, la nébu¬ 
leuse prendra une, figure d’équilibre presque sphérique, (ielte 
ligure, la direction de l’axe de rotation, cl la gi'andeur de la 
vitesse angulaire se conserveraient indéliniment sans altération, 





.• f, 

-< jj, 

Il *1 


, 1- ■ 


. i 

J 


, 1,,, 


.■ 1 

■‘K 


' t 
‘ . ^ 

* 

, i 


1 . # 

i» 

l * 1 


t-/ 





; ♦ 

' î • 

r, ! 

i ’ 


. ♦ 




(1^ iiébuleiiEifcs ïiluncîtaîix's oui iiiie forme circuîuire Ou légèrement ellitilique 
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si aiiciinc cause nouvelle ii’ontrail en jeu. Il est facile de trouver 
(ute limite du rayon de la néhiileuse, en <le(;.à de laquelle toute 
la matière sei’a nécessairement comprise, ('.elle limite s'obtient, 
ou effet, on exprimant qu’à une cei taino distance a du centre, 
pour une particule située dans le j)[an de réqualeur (plan mené 
pai' le centre de gravité perpoiidiculairement ii l’axe de rota¬ 
tion), la force cenlidfuge balance exactement raltraclion: on 
remarquera que rattraclion, qui est dirigée vers le centre de 
gravité, a une dii'ecliun exactement opposée à celle <le la force 
centrifuge. 


226. — La cause qui empècliei a les choses de rester toujours 
dans le même état, et dont nous avons parlé plus haut, existe 
réellement. C’est le refroidissement [)rngressif par voie de 
rayonnemeni, sur tout le pourtour de la surface extérieure. Il 
en résulte une coniractioii lente et progressive, en vertu de 
laquelle toutes les molécules se rapprochent de l’axe dcrolalion, 
proportionnellement à leurs distances à cet axe. Supposons, 
pour fixer les idées, qu’au bout d'un temps très long, toutes ces 
distances soient devenues fols plus petites qua leurs valeurs 

initiales. On <lémontre par les lois de la mécanique que la nou¬ 
velle vitesse angulaire sera «levcnuo quatre fois plus (p'ande : 
cela entraînera une augmentation dans raplalissemcnt de la 
nébuleuse. On |)ent calculer, dans cette nouvelle pliase, la dis¬ 
tance limite a' an delà (le laquelle les molécules ne pourront 
plus faire partie de rensemldc, ou tlu moins, tourner avec la 


même vitesse angulaire 



LJ 


a 


'on a . toutes 


les molécules comprises entre doux sphèi*es ayant pour rayons 

^etrt', cesseront de faire partie de la masse, et tourneront 

librement autour du centre de gravité. Cherchons à préciser les 
choses par un calcul simple : soit (o la vitesse angulaire de rota- 
lion dans la [U’emière phase, .M la masse totale, /’ le coefficient 
(pii figure dans la loi de Newton. Dans le plan do l’équaleur, 
l’imité de masse jilacée à la distance a du centre sera attirée 

vt'rs ce centre par la résultante ; la force centrifuge est 
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d’ailleurs ilonchi limite«, dont nousavoiis 
sera donnée par la relalioti 




T 




? 


d’où l'on lire 




Soit (o' la vitesse angulaire de rotation dans la se 



//' la limite qui cnrr(‘spond alors à a\ on aura 



Les formules (2) et (3) donnent, par voie dt‘ division 



Mais, avons-nous dit, on déinonlrc que l’on a 


il en résulte 




On a donc bien — <rr: i comme nous l’avions annoncé. 

a 2 

227. — On voit ainsi que la nébuleuse, par suite de son 
refroidissement, a dû abandonner successivement des zones de 
vapeurs, tians le plan de son équateur; c’est lii le point fonda¬ 
mental de la théorie fie Laplace. Ces zones étaient animées il’iin 
inouvemonl <le rotation uniforme autour <le l’axe contrai, et la 
vitesse angulaiiT* était la valeur correspoiulaiite de o» au 
moment on la zone s’est séparée du reste de la masse. Dans 
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cliacuiic (le cos zones se s<jnt formés des points de condensation 
<]ui ont fini par sc réunir, donnant ainsi naissance à un corps 
secondaire unique, une plaïu'^le. On explique de cette façon 
pourquoi les planèlos se meuvent toutes dans le même sens, 
nnt des orbites coueljées sur le [dan de ré([ualcur de la nébu¬ 
leuse; loiiLes ces or))iles devi’aient être circulaii'cs, il est vi’ai ; 
les petites excenli'îcilés qui existent rcellemenl tiennent à ce 
(juc les choses ne se sont pas passées avec la l’égularité et la 
syméti îe parfaites (pie nous avons supposées. 

Soit T ta durée de révolution de la jdanète dont la distance 
moyenne au centre de la nélinleuse e.st o ; soient et Tj les 
([uanlilés corrcs[>ondanles pour une autre planète. 

On aura 
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t la formule (1) donnei'a 
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(•'(“St la troisième loi de Ké[iler. 

Laplace montre ipie la condensation de la zoin* de vapeurs a 
dû produire un mouvement de rotation de la planète, de même 
sens (jue le mouvement primitif de la nébuleuse, autour d’un 
axe de rotation parallèle à l’axe central. Ainsi sc trouvent 


ex 



SI 




reiuaripiables du mou¬ 


vement des [danêtes. 

Supposons qu’une des zones n’ari'ive 
complôteinent, ou plulùl (pie les points de 


itas à .se condenser 
condensation soient 


très nombreux. Un aura alors une sorte d’anneau de corpus- 
(Uiles, et l’on oxpliipic ainsi rexistenco de l’anneau des jilanètes 
télescopiques, entre Mars et Ju|uter. 
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228. — l'renoos ntaînlonatü une plan^te ainsi foeniéo; ce 
ii’osl lias encore un corps solide, mais une iiéhnleuse secondaire, 
d’altord assez élemine, et qui ne donuei'a une de nos plam^tos 
actuelles qu'au bout d'un lemps ti'es long’, par nue série de 
nouvelles condensations siaxessives. On pourra reprendre les 
raisoiinenients précédents, et luontrer que chacune des nébu¬ 
leuses secondaires a du abandonner des /.(uses de vapeurs dans 
le plan de son équateur. Os zones, avec une condensation com- 
jdète, auront donné naissance à des satellites circulant autour 
des planètes dans le même sens que les phinèles autour du 
centre de gravité, dans <les orbilr's |uesque circulaires, couchées 
sur le plan de ré(|uafüur de la nélnileuse. Ces satellites doivent 
tourner sur eux-mèmes, toujours ilans le inèino sens; ainsi se 
trouvent exjdiquéos les pai'ticularités signalées dans (es mouve¬ 
ments des satellites. Si la condensation s’est faite sur un erand 

O 

nombi'C de petits intyaux, on aura la rormafion de l’aum'au de 
SatuiTie. 

(le qui restera à la lin, de la nélnileuse pidiuilive, sera le 
soleil qui doit touimer sur lui-mème, toujours dans le même 
sens, et le [tlan do réquateur solaire seixi le jilan de réqnatenr 
de la nébuleuse. 

Ueniarqiions que cette belle conception explique ce fait 
capital révélé par l’analyse s[)eclrale, que le soleil <>l la (erre 
sont formés des mêmes matériaux ; il doit en être de même aussi 
pour les aulres planètes, (bia vu que les indications de ranalyse 
sjieclrale, au moins jnnir .Mars, conlirment ce résultat. 

L’analyse s])ectrale nous montre que les étoiles sont foj*mées 
des mêmes matériaux que noti'c système solaire, (iela semble 
indiquer une origine coiumiim'; mais le |jrob!ème cosmogo¬ 
nique ainsi généralisé se complique singulièi’emenl, et il ii’esl 
pas résolu. 

Ueinanjuuns encoix qu’à l’oidgine les planètes, la terre on 
(particulier, ont été des glolies incandescents; le feu central 
terrestre trouve ainsi une explication bien simple. 

229. —Avant Kant et Laplace, liiilTou avait essayé de ixmon- 
ter à l’oi igine des jilaiiètes et des satellites. Il supposait ([u’iine 
comète, en lombanl sur le soleil, eu avait chassé un torrent de 
matière (jui s’était réuni au loin en divers globes (dus ou moins 
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grands, et jdiis on moins éloignés de cet aslre. Ces globes, 
devenus solides a[)rès leur refroidissement, étaient les [tlanètes 
et leurs satelÜles. Cette liy|)oLlièse est inadmissible pour plu¬ 
sieurs raisons, cl <l’abord parce (]ue la petitesse de la masse des 
comètes ne permettrait pas à l’une d’elles d’enlever du Soleil 
une quantité de matière égale fi celle qui entre dans toutes les 


planètes réunies. 

K épier supposait que réloitc temporaire de 1600 avait été 
(mgendrée par une substance éthérée qui remplit tout l’espace. 


rvclio-Fîralié regardait l’étoile nouvelle de 1572 comme formée 
de la substance éthérée de la voie lactée. C’était une opinion 
très répandue chez les aslronomes, et qui était déjà enseignée 
[)ar Anaximène et l’École Ionienne, que les astres se sont formés 
par la condensation ju’ogressive d’une matière primitive exces¬ 
sivement légèi'o disséminée dansrcspace. Mais il a fallu attendre 
les obsorvalioiis d'ilerschel pour prouver l’existence de celle 


matière nébuleuse 
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En plaçant le Soleil immobile an centre du système idanétaire, el 
faisant mouvoir la Terre aiibnir de lui, comme une simple planète, 
Copernic avait luil faire à l’Astronomie un immense progrès. 

Les mouvements, tantôt dlrecls, tantôt rétrogrades des planètes, 
s’expliquaient dès lors d'une manière simple et naturelle, et une 
partie des combinaisons de mouvements circulaires dont l^tolémée 
avait embarrassé l’Astrononiie disj)araissait à tout jamais; en même 
temps, ta théorie du mouvement do la Terre permettait de déter¬ 
miner les rapports. Jusqu'alors ignorés, ties tlistances des planètes 
au Soleil. Cependant Copernic n'était pas arrivé <i connaître la vraie 
nature des orbites décrites par les planètes autour du Soleil, el. 
pour rendre compte des iiTégularilés de ses mouvements, il avait 
(lô laisser subsister quel(}uos-uns des cercles de Plolémée. 

Il était réservé au génie do Kepler do dévoiler les lois <les mou¬ 
vements planétaires, Mellant à protil la collection précieuse des 
o])servalions do la planète Mars, faites pai‘ Tyclio-Brahé, Kepler 
montra que tes bypollièses de Plolémée laissaient subsister dans ces 
observations des erreurs de 8 minutes sexagésimales, erreurs tout à 
fait inadmissildes. Après bien des teiitalivcs infructueuses, Kepler 
reconnut que Mars décrit une ellipse tlonl le Soleil occupe un foyer, 
et que la loi du mouvement est telle que le rayon vecteur mené de la 
planète, au Soleil trace des aires jiropoilionnellesau tein]>s; il étendit 
ensuite ces résultats à toutes les planètes. Entiii Kepler eut l'idée de 
comparer tes puissances des grands axes des ellipse.s planétaires 
avec celles des révolution.s sidérales, et il trouva que les carrés de 
ces durées sont entre eux comme les cul)es des grands axes. 

Les lois de Kepler représoutaieiit avec une tidélité jiarfaite toutes 
les observations de Tyclio-Brabé ; il était possible désormais de 
calcider à l'avance les positions des j>lanètes; pour y arriver, il 

(l) Celte notice et tes ti’ois suiviitiles ont été jinljliées ]i:ir Vf. Tisserfiinl 
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suflisnil (le coiirmîlre pour chacune d'elles six quantités que l’on 
nomme eVewen/.ç elfipfiiiucs. Il faut dêlerminer en premier lieu la 
situation dans l'espace du plan de rellijtse; pour cela, on considère 
un plan fixe; riiilersection do ce plan avec celui <ie l'ellipse doit être 
connue, de même que l’inclinaison mutuelle de ces deux plans; 
voilà les deux proiuiors éléments. Il faut ensuite orienter l’ellijtse 
dans son plan, fixer dans ce pian la direction du jçrand axe, ce qui 
inti'oduit un troisiètne élément; on doit encore délinir la forme de 
l’orhitc, dii'e de comhicn elle dill'ère d'un cercle; ainsi se trouve 
amené le quatrième élément elliptique, roxcevitricité. On détermine 
ensuite la grandeur absolue de l’orhile par son grand axe, ou plutôt 
par sa moitié, la distance moyenne de la planète au Soleil. Si l’on 
donne enfin l’époque à laquelle la planète passe en un point déter¬ 
miné de son orbite, on aura complété l’ensemble des six éléments 
du mouvement el!i|>tiquc. 

l’our le.H six planètes connues à l’époque de Képler, il y avait donc 
en tout 3G nombres à liéterminer; les observations en feraient 
connaître les valeurs avec une précision de plus en plus grande ; on 
[loiirrait alors, par des calculs très simples, déterminer les positions 
exactes des planètes pour les époques les plus reculées. L’astro¬ 
nomie planétaire dut juiraUre achevée d’un seul coup, et fondée sur 
des bases immuables. 

Une fois connues les courbes décrites par les planètes, il restait à 
découvrir les forces qui les contraignent à les décrii'c; ce dernier 
pas fut fait par Newton. 

.\p])liquant aux corps célestes les lois de la Mécaniiiue terrestre 
dont Galilée et Huvgcns venaient lie jtoser les bases, Newton pnuiva 
(ju’il résulte des lois de Képler que le Soleil attire chaque planète 
proïKirtionnclIement à sa masse et en l■aison inverse du cai'ré de la 
distance; i»ar une série <rinduclions, il s'éleva au princi[>e de la gra¬ 
vitation universelle : /Jeux molécules quelcomiues s'attlreut mu tue!- 
lemeut^ pvopoi'dounellemciil ù leurs massese! eu raison tuversedu carré 
de leur dislauce. 

Newton avait donné à son principe une généralité que u'exigcaienl 
pas les lois de Képler; il fallait maintenant déduire les conséquences 
de ce jirincipe, et les poursuivre dans l’examen détaillé du système 
du inonde. La première de ces conséquences lut que les lois de 
Képler ne pouvaient pas représenter exactement les mouvements réels 
des planètes. Considérons en efl'et l'une des planètes; elle estaltii-ce 
vers le Soleil conformément à la loi delà gravitation. Newton a prouvé 
qu’en vertu de celle force elle doit décrire une ellipse autour du 
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Soleil comme loyer, son rayon vecteur traçant des aires proporlioii- 
nelles au temps; les lois de Kepler seraient donc observées; mais la 
planète n'est pas soumise à cette seule attraction du Soleil; elle est 
attirée en outre par toutes les autres planètes; sous rintluencc dt' 
ces forces à cliaciue instant variables, son mouvement réel ne sera 
donc pas un mouvement elliptique, it sera d’une nature nécessai¬ 
rement très compliquée. U fallait donc renoncer aux lois de Kepler, 
partir du seul principe de la gravitation universelle, et déterminer 
à la fois les lois exactes des mouvements des planètes, en tenant 
compte de toutes les actions qui s'exercent sur cliacune d’elles. Un 
horizon immense et imprévu s’oiivj'aildevant iNewlon ; il y fil quelques 
pas, lais.sanl à ses successeurs un cliannj fécond en découvertes 
admirables. 

En faisant alistraction des satellites et des astéroïdes, l’élude des 
mouvements des <livers corps de notre système planétaire déjjcnd 
d’un problème de Mécanique dont l’énoncé est net et simple. 

Sept points matériels de masses données (le Soleil et les planètes 
occupent à un moment déterminé des [lositions connues; ils sont 
animés de vitesses données, en grandeur et en direction ; cos points 
sont sollicités les uns vers les autres par des forces agissant confor¬ 
mément à la loi de la gravitation univei'selle ; on demande les 
positions qu'ils occuperont à une époque i[uelconque. 

On voit tout de suite (jue le problème est délini, que les moi]- 
vements ultérieurs des points considérés doivent être une consé¬ 
quence des données. Si l’énoncé du pi'oblème est siiujile, la question 
d’analyse mathématique à laquelle il conduit présente des diflicullés 
considérables; on n’est arrivé à la résoudre rigoureusement que 
dans le cas de deux corps (le Soleil et une planète). Quand tm 
cemsidère trois points au lieu île deux, on a le célèbre i^rohlème des 
(rois coi'/ts; sa solution rigoureuse n’est pas connue, cl ne le sera pas 
sans iloule de longtemps. Fort heureusement, les choses sont 
disposées de telle sorte dans notra système planétaire, qu’on peut 
obtenir cependant une solution approchée, répondant à tous les 
besoins de l’.Vstronomie; elle est due aux elTorts [lersévéranls do, 
géomètres illustres, parmi lesquels il faut citer Clairaut, Euler, 
d’Alembert, Laphice et Lagrange. 

Il est impossible d'en donner, en langage ordinaire, une idée niètne 
imparfaite; nous nous bornerons à présenter aux lecteurs de 

quelques imlicalions propres à ineltrc en relief l’impor¬ 
tance des résultats obtenus. 

l.a première circonstance, qui facilite les approximations, est la 
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l>i'é|>ondérancc du Suloildans le syslènie planétaire; on déiiioiilre en 
effet que, si INm supposait toutes les planètes réunies en un seul et 

même corps, la masse de ce corps serait tout au plus la^^ partie de 

‘ /(lU 

celle du Soleil, f,es distances mutuelles des planètes prises deux à 
deux ne devenant jamais très petites, on voit que l'altraction de deux 
plauèles Tune sur l'autre ne sera jamais ((u'une petite fraction de 
celle que le Soleil exerce sur cliacune d'elles; quelques uomhres 
donneront une idée sensible de cette petitesse. 

Si la Terre était affranchie brusquement de toutes les forces qui 
agissent sur elle, elle se mouvrait en ligne ilroile, d’un mouvement 
nniroiMiie, pareourant environ 106 000^“ à l’heure. Le Soleil, par son 
attraction, la fait tomber de 38’"“ pendant te même temps; celle quan¬ 
tité représente l'écart de la tangente et de l’ellipse sur laquelle le 
Soleil mainticmlrail la Terre, s'il existait seul avec elle; la i>lus 
grosso planète, .lupiter, peut, quand elle agit dans les conditions les 
plus favorables, dévier la Terre pendant le même temps de 2“, 10 
seiilemeiit, c’est-à-dire 18 000 fois moins que le Soleil. Dans les 
mêmes c<mdilioiis, la déviation |>roduite par Vénus ne s'élèverait 
qu’à l'“,25. 

Un trouve de même, en coiuparanl les effets pr(»duits pendant le 
méine temps par Saturne et le Soleil agissant sur Jupiter,que le pre- 
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mier est au plus égal à la 
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partie du second; mais l'elfet de 


I 


Jupiter sur Saturne peut, dans cerlain cas, s'élever à la jg- par 

de celui du Soleil agissant sur la même planète. 

Variation des éléments elliptiques. — Puisque, dans notre 
système, l’atlraclion du Soleil est partout et largement prépondé¬ 
rante, il est bien naturel de la considérer à part; à elle seule, elle 
i’orail décrire à une planète indéfiniment la même ellipse ; c’est la 
une jtremière approximation du niouvementréel ; c’est celle approxi¬ 
mation que Kepler a déduite des observations de Tyclio-Pralié. 

Les petites forces provenant des actions des autres planètes 
seront des forças jierturhatrices, qui tendront à éloigner un peu 
d’abetrd, beaucoup à la longue, la idanèle considérée de so» 
ellipse; cet clfct est désigné sous le nom général de parhtrhntions. 
(bi comprend du reste, d'après les nombres rap|K)rlés plus haut, 
(pie les perturbations seront [dus ou moins grandes suivant les 
cas, très faibles pour la Terre, très sensibles pour Saluriie, par 
exemple. 
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Si l’on eoinparait indéfinimenl le [iiouvemetU irel au mouveiuenl 
sur une même ellipse, on liiiirait, avec le temps, par avoir des écarts 
considérables. Aussi divisc-t-on rorhite réellement décrite par 
chaque planète en un certain nombre de parties ; si, en chacun des 
points de division, on venait à supprimer toutes les Ibrces perturba¬ 
trices, la planète décrirait une ellipse autour du Soleil, couforim'*- 
meiil aux lois do Képler; autant de points de division dans l’orbite, 
aillant d’ellipses difi'érentes. Un siqvposera que la planète se ment 
d'abord sur la première ellipse, puis sur la seconde, etc. ; il convient 
do remarquer que, en raison de la petitesse des actions jicrturba- 
I ri ce s, chacune de ces courbes diü’érera peu de celles qui ravuisinenl. 
Un aura donc ainsi décomposé le mouvement réel de la planète eu 
une succession de mouvements elliptiques. Un pourra dire encore 
que le mouvement s'elVeclue toujours sur uneellipse dont la position, 
la forme, etc., les éléments on un mot, seront variahlesavec le temps, 
d’une manière continue, si le nonilire des points de division, dont on 
a parlé plus haut, croît indéfiniment. 

.\u lieu de chercher à déleiaiiiner inimédialemenl la i>osilitm que 
doit occuper une iilanèle à une certaine épo([uc, on calculoi'a les 
valeurs que prendront à celle époque les six éléments elliptiques, et 
l’on en déduira bien aisément la position chercliée. Ces éléments ne 
seront plus égaux aux valeurs constantes qu'üs auraient si le Soleil 
agissait seul, mais à ces valeurs augmentées ou diminuées d’une 
série de petits termes que l'on nomme tics inéf/trl'tlés : ou distingue 
plusieurs sortes d’inégalités. 

Inégalités séculaires. — Considérons, pour lixer les idées, la 
Terre et Jupiter. Si Jupiter sollicitait la Terre coiistammcnL dans ta 
même direction, la déviation que nous avons trouvée très petite, 
d’environ 2 mètres pour une heure, se traduirait à la longue par un 
elfel considérahle, car une Torce, supposée constante pendant un 
certain temps, fait parcourir au corps auquel elle estap]>tiquée un 
es[)ace jiroiiortionnel au carré du temps. La Terre, sollicitée vers ii* 
Soleil par une force considérahle, linirait donc, sous l’action d’une 
fonre perturbatrice très faible, i>ar [irendi-e un mouvement essen- 
lielîement difVérentdu mouvement ellijdique. .Mais il faut remarquer 
que cette force perturbatrice ne reste pas constante, et surtout 
qu'elle n'agit pas toujours dans le même sens, parce que Jupiter et 
la Terre sont en mouvement sur leurs orbites ri'spectives; tantôt 
l’action perturbatrice de Jupiter sollicite la Terre dans un sens, 
taiilAt dans un sens r)pposé; au bout d’un intervalle de temps qui 
aura ramené les deux planètes à peu [irèsdans les positions où elles 
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tHaieiil li'abord, une gnitide partie des perliirbalions de la Terre se 
trouvera ualurelknuenl compensée, les ell'els élémeiiLaires s'éLanl 
prcst|ue eulièremeiit détruits deux îi deux; mais la compensation 
n'est pas parl'aite, et cela tient surlimt à ce que les urinles ne sonl 
pas symétriques par rapport au tS<deil; au bout du cycle considéré, 
les éléments ellipli<iues de la Terre auront <tonc augmenté ou 
diminué de petites (luantités; un second cycle semblable reproduira 
la même augmenlation ou la même diminution, etc. ün pourra donc 
avoir à la longue, dans les divers éléments elli]diques de la Terre, 
des variations setisiljlemetit proportionnelles au lemj)s; c’est lù ce 
([lie l’on noinmc des inêffnlités sérufvtrt’s, Insensiides pour un petit 
intervalle de temps, leur accumulation répétée ju'iit, dans le cours 
des siècles, arriver à les rendre considérables. 

Inégalités périodiques. — Ces inégatités dépendent de la conli- 
guration mutuelle des planètes: elles rodevienncul sensiblement les 
mêmes ([uand cette coiiliguratiou se trouve à peu près rétablie; leur 
allure générale est facile à saisir; que l’on conçoive un mobile animé 
d’un mouvement uniforme sur une circonférence; la dislance du 
centre de cette circonférence ft la projection du mobile sur un 
diainèlre i'e[U‘éscnle exactement l uric quelconr[ue des inégalités 
périodiques, ([iiî ne dilféreroiil les unes des autres que |)ar la 
grandeur de la cireouféreucc, la vitesse du mobile, et l’instanl où il 
passe [lar rexlrémilé du diainèlre considéré. Cliacun des éléments 
ellipli([ues d'une planète est atl’cclé d’iiii nombre illimité d’inégalités 
périüdi([ues ; fort heureusement, quand on s'éloigne dans la série, 
la plus grande valeur ipie peut alteiiulre chacune d’elles diminue 
rapidement, de sorte qu’il n’y a réellement lieu d’en considérer 
(|u'un nombre assez, rcslreinl. 

t)n peut envisager renseinble des inégalités périodi([ues comme 
formant un inouvement o.scillatoire autour d'un état moyen rendu 
lui-même iirogressivemenl variable en vei'lu des inégalités sécu¬ 
laires. Quand ou veut se borner à rccîicrclier quel serait l'aspccl 
général du système solaire au b(»ul d’un grand nombre de siècles, 
ou peut laisser de cûté les inégalités périodiques, et considérer 
soulemeut les inégalités séculaires. 

Inégalités à longues périodes. — 11 nous reste à parler d'une 
troisième sorte d'inégalités qui jouent un rôle considérable dans la 
Ibéoric des perlurbalioiis planélaircs, et dont la découverte est l’uii 
des plus beaux titres do gloire de Laplace. Considérons les planètes 
.lupiler et Saturne, pour lesquelles les inégalités du nouveau 
genre sont considérables ; il se présente cette circonstance paidicu- 






















NOTICE SLtt I.KS l'EltTLHIlATION?;. 


^■ 7:1 


Hère que, pendant que Jupiter l'ait cinq de ses révolutions, Saturne 
en accomplit à l'ort peu près deux des siennes. 

On trouve, en effet, que cinq révolutions de Jupiter font *2 ! 063 jours 
tandis que deux de Saturne en font 21 0 I 8 ; ces deux nombres sont 
presque égaux; leur différence, I4a, est petite par rapport à chacun 
d’oiix; c'est ce que l’on exprime en disant que les durées des révo¬ 
lutions de Jupiter et de Saturne sont à pen près dans un rapport 
conunensurable, celui de 2 à 0 . Celte circonstance joue un rôle 
important, comme on vu le voir. Il en résulte, eu effet, (|u'au liout 
d'un cycle de 21 063 jours, ou d’environ cinquante-neuf ans, les deux 
planètes se retrouvent presque dans les mêmes positions qu'elles 
occupaient d’abord; les inégalités pérîodiijncs ordinaires seront 
donc alors sensiblement devenues les mêmes qu’au point de départ, 
sans que la compensation ail été exacte ; il y aura une certaine 
résultante pour les perturbations de chacune des deux planètes. 
Pendant les diverses parties du second cycle, les positions res¬ 
pectives de Jupiter et de Saturne seront presque les mêmes que 
pendant les parties correspondantes du premier; à latin du second 
cycle, l’effet des perlurbalions sera presque doublé; il sera triplé 
à la fin du troisième, etc. ; mais, au iiout d’un certain nombre de 
cycles, les positions des [danètes seront très différentes lie ce qu'elles 
étaient d’abord, ce qui tient à ce que le rajiport de o à 2 ne sc trouve 
réalisé que d’une manière approebée; la compensation tendra alors 
à s’établir ; il en résulte dans les mouvemenls des deux planètes des 
illégalités dont la période est fort longue, et d’environ 900 ans ; elles 
sont du reste considérables, comme on l'indiquera plus loin. La 
circonstance qui s'est présentée pour Jupiter et Saturne est loin 
d'être une exception dans notre système planétaire ; ainsi, la iluréc 
de révolution de Neptune est sensiblement le douille de celle 
d'Uranus; ainsi encore, les durée.? de révolution de Vénus et de la 
Terre sont à fort peu près dans le rapport de 8 à 13. Ces rapports 
approchés de commensurabilité ont [lour ellél de rendre très 
sensibles dos inégalités qui devraient être presque milles, d’après 
le rang élevé qu'elles occu]ienl rlans la série de rensemlde des 
inégalités périodiques. 

Il ne lient entrer dans le cadre de celle Notice de donner une idée 
des mélbndcs employées par les géomètres et les astronomes, dans 
le calcul long et délicat des inégalités planétaires; nous nous bor¬ 
nerons à dire que les déveIo[)[iements analytiques que nécessite la 
soliititin sont rendus possibles, et relativement faciles malgré leur 
longueur, par la pclilessc des excentricités des orbites, et aussi par 
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les faibles iiiclinaisims mutuelles de ces orbites; les calculs, tels que 
les a faits Le Verrier [)Our noire système planétaire tout entier (en 
exceptant ce «jui se rapporte aux satellites, et en particulier à la 
Lune), reposent presque enlièrement sur les admirables travaux de 
l^agrange et de Laplaee. 

Dans la pratique, on reporte rtdfel des inégalités périodiques des 
éléments elliptiques sur la position meme de chaque planète; on 
conçoit alors une jdanète lictive qui se ment conforméinenl aux 
lois de Kepler sur une ellipse dont les éléments varient régu¬ 
lièrement par nuances insensibles, en vertu des seules inégalités 
séculaires, tandis que la vraie planète oscille autour de celte planète 
lictive, sur une coui'be ayant de très petites dimensions, et dont la 
nature dépem! des inégalit(‘s i)érîodi(jiies. 

Nous allons chercher h donner une idée tics dimensions de cette 
petite courl>e tians le cas de la Terre. Figurtuis l’orbite de la planète 
lictive qui va remplacer la Terre par une ellipse dont te grand axe 
soit égal h 10™ (ce sera une ctuirlte jieu différenle d'un cercle ayant 
;j“ de rayon I ; eelle ellipse variera très lentement juir suite des iné¬ 
galités sé ciliaires; eli Iden 1 la posilion de la Terre ne sera jamais 
éloignée de celle de la planète lietîvc de pins de 1“"'. 

Quant aux variations séculaires des étéiiienls de celte ellipse, 
elles sont très faibles et ne deviennent bien sensibles qu'au bout d'nn 
temps très long; nous nous bornerons à tlire actuellement que, en 
une année, le grand axe de l'ellipse tourne dans son plan d'un polît 
angle de 12", et que ce jilaii tourne pendant le même temps d’un 
angle encore plus itelU, d’environ une demi-seconde d'are. 

On voit donc <[ii'an bout d'une année la dilfércnce entre la position 
réelle de la Terre et celle qu'elle occuperait sur une ellipse invariable 
est bien faible. 

Pour Mercure et Véiiiis, les inégalités périodi([ues sont encore 
très petites; clics ne peuvent altérer d'mie demi-inimite d'arc les 
longitudes de ces plauèles vues du Soleil. 

Klles sont plus sensibles dans le cas de .Mars, è cause du rapprt)- 
cbemcnl (pii i;eut se produire entre cette planètt* et la pins grosse 
de tontes, .lupiter; leur elîel peut s'élever à 1' environ; tel était ii 
peu près le degré d'cxactiliide des observations d(‘ Tyclio-Hnibé, et 
l'on comprend que ces inégalités n'aient pu êli-e constatées par 

r. 

Les inégalités périodii[ues de Jupiter et de Saturne sont très 
sensibles; mais la pins considérable, et de beaucoup, est l’inégalité à 
longue période dont on a parlé pins baul; elle peut altérer de 2U' la 
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longitude de Jnpilcr, et de 50' celle de Salurne; la distance angu¬ 
laire des deux planètes peut donc, dans des conditions favorables, 
être modifiée de r 10', c'est-à-dire de plus du double du diamètre 
apparent de la Lune. On comprend combien doit êfre long et com¬ 
pliqué le calcul des perturbations, lorsqu’on y rencontre des inéga- 
lilés aussi impurlanles; pour en donner une faible idée, nous dirons 
que les théories des quatre grosses planètes, .fupiter, Saturne, 
Uranus et Neptune, telles que Le Verrier lésa données, comprennent 
cinq énormes volumes contenant ensemble environ 2 300 pages ; les 
calculs auxiliaires, qui n’ont pas été inqu’imés, fornient un ensemble 
trois ou quatre fois plus considérable. 

Planètes intramercurielles. — Les inégalités séculaires, avons- 
nous dit, deviendront surtout très sensibles dans le cours des siècles ; 
il en est une, cependant, qui a Joué déjà un rôle considérable ; nous 
voulons jiarler de rinégalité séculaire du périhélie de Mercure. J.e 
grand axe de l’orbite de celte planète tourne dans son plan de 5",25 
en une année ; ccl angle est i>elil, plus petit que l'angle correspon¬ 
dant pour la ferre : ce|»endant, il produit des ell’ets très sensibles, 
parce que l’orbite de Mercure est nolableiiieul excentrique; la pins 
grande distance de Mercure au Soleil est en effet égale à la plus 
petite distance augmentée de sa moitié. On comprend fiu'au boni 
d’un siècle, te grand axe d'une eUijise aussi accusée ayant tourné de 
presiiue 1', il en résulte un cbangeiiienl nolable dans Sa posilion de 
la planète. Or, nous avons des observations des passages de Mercure 
sur le dis{[ue du Soleil à partir de 1631, et ces observations permet¬ 
tent de calculer avec une grande jvrccision les jiosilions correspon¬ 
dantes de la planète. On conçoit qu'on en i>iiisse déduire directement 
l'angle dont tourne en un siècle le grand :txe de l'orldtcde .Mercure; 
ou trouve ainsi nn angle plus grand que celui qu’indique la théorie, 
plus grand de 38"; la dill'ércnce est nettement accusée par l’ensemble 
des ol)servalions. Coiiimeut sortir de cette diilicuUé? Le mouvemenl 
de rolalit)n ilu grand axe de l’ellipse est produit par l'action des 
autres planètes, prîncîpaleinenl de Vénus; on peut songer àniodilier 
la masse adoptée pour Vénus, de iiuinière à rétablir l'accord entre 
la théorie et les observations de .Mercure; mais on se heurte alors 
à un autre obstacle ; Venus cause des [lerLurbatiunsapprccuibtes dans 
le mouvement de la Terre; en modifiant, comme on vient de le dire, 
la masse de Vénus, le désaccord disparait de la théorie de Mei'cure, 
et SC reporte sur celle de la'ferre ; il est impossible d’assigner une 
valeur de celle masse, cuftable de rétablir l’accord îles deux côlés à 
lu fois. La théorie du luouvemenl de la Terre étant parfailenienl 
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connue, la discordance doit rester dans celle de Mercure; voilà donc 
un point sur lequel la théorie et l'oltservation ne peuvent pas être 
conciliées. Pour lever celle difileulté, Le Verrier "a été conduit, 
comme on sait, à admettre l'existence d’un ou plusieurs petits corps 
circulant entre Mercure et le Soleil; ces corps auraient une action 
sensible sur Mercure, et poniTaienl produire l’excès de 38" par siècle 
que les observations indiquciit dans le mouvement séculaire du 
périhélie; ils n'auraient aucune inlluence sensilde sur Vénus et sur 
les autres planètes dont ils seraient troj* éloignés. On a mentionné 
à plusieurs reprises îles passages de corpuscules sur le disque du 
Soleil ; mais tous les eflurts tentés jusqu’ici pour apercevoir les pla¬ 
nètes intramercurielles pendant les éclipses totales de Soleil n’ont 
abouti à aucun résultat. Et cependanf, les calculs théoriques de Le 
Verrier ont été ref)ris récemment par des méthodes liiflérentes : 
.M. Newcomb a discuté à nouveau toutes tes observations des pas¬ 
sages de Mercure sur le Soleil : dans les deux cas, on est arrivé au 
même résultat. 11 reslc donc, pour Mercure, un désaccord entre les 
observations et les con.séqnences théoriques déduites de la loi de la 
gravitation universelle. On pourrait rcx[diquer à la rigueur ett 
admetlanl que les planètes inlra meriairielles sont extrêmement 
petites, et forment par leur réunion un essaim analogue à celui des 
planètes télescopiqiie.s qui circulent en si granil nombre entre Mars 
et Jupiter. Nous renverrons pour plus île détails sur celte question 
à notre Notice insérée dans de !88'2. 

Stabilité du système planétaire. — En rétléchissanl à l’elFet 
progressif des inégalités séculaires, on est conduit à se poser des 
(lucstions qui sont du plus haut intérêt pour l'avenir du syslènie 
solaire. 

Le plan de rorbile de la Terre va aclncllemenl l'O se raj>proçliant 
de celui de l'équateur; le rapprochement des deux (dans conli- 
nucra-t-il toujours, de manière à amener leur coïncidence dans un 
avenir éloigné, et à réaliser [tour tons les points delà Terre l égalité 
des jours et des nuits? 

L’cxccnlricilé de l'orbite de Mercure, déjà si notalde, angmeide 
d’année en année; celle planète est-elle donc destinée à circuler un 
jour dans une orbite analogue à celle des comètes périodiques? 

Enlin, si les grands axes des orbites étaient assujellis à des iné¬ 
galités séculaires, les planètes ne iiniraienl-elles pas, ou par se 
)>réci[)tler sur le Soleil, ou par s'en éloigner indélinimcnl? 

Laptace a soumis ces questions importantes à une savante ana¬ 
lyse, complétée sur certains points par Lagrange et par Poisson. 
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LI a prouvé i[ue, dans U* cours des siècles, les |(oinls où les orbites 
des planètes reneontrenl l’écliptique peuvent parcourir tous les 
signes du zodiaque; les exlréintlés des grands axes de ces orbites 
peuvent faire le tour entier du ciel; mais, dans cet ensemble de 
mouvements si complexes et si divers, il est un élément tiui reste 
constant, ou du moins ne varie (lu'enlre des limites très étroites: 
les grands axes des orbites planétaii-es n’ont pas d'inégalités sécu¬ 
laires, ils ne font qu’osciller de part et d'autre de leurs valeurs 
moyennes, en vertu des inégalités périodiques; ces grands axes, 
qui sont aujourd’hui très différents les uns des autres, le seront 
donc toujours. 

II en résulte que les.temps des révolutions des diverses |danèles 
sont constants, ou du moins ne sont soumis qu’à de petits change¬ 
ments périodiques. Ce beau théorème est la base fondamentale sur 
laquelle repose aujourd'hui rAslroiiomie théorique, de môme que 
r.Astronomie d’observation est fondée sur l’invariabilité de la durée 
du jour sidéral. 

Laplace a démontré ensuite que, du seul lait que les planètes sc 
meuvent toutes dans le même sens, dans des orbites (jui sont 
aujourd’hui peu excentriques etjjeu inclinées les unes sur les autres, 
on peut conclure que les cxceutricilés et les inclinaisons mutuelles 
resteront toujours petites, et comprises entre de.s limites assez 
étroites, que l’on peut assigner. 

L’excentricité de l’orbite de Mercure n’ira donc pas toujours en 
augmentant; elle ne dépassera jamais une limite peu dilTérente de 
su valeur actuelle, lie même, rt^xcentricité de l’orbite lei'i’cslre, qui 
décroît actuelleineul, ne le fera ]ias toujours; dans 24UU0 ans, elle 
aura atteint sa plus petite valeur, ajirès quoi elle augmentera 
pendant très longtemps, mais sans jamais dépasser une valeur égale 
a trois fois environ la valeur acluelle, pour diminuer de nouveau. 

L écliptique ne se rapprochera pas toujours de réqualeui-, jamais 
CCS deux plans ne coïncideront; leur inclinaison ne fera qu'osciller 
en plus ou en moins de sa valeur moyenne, sans s’en écarter de 
plus de 4® (1). 

.\ plusieurs milliers d'années de distance, les astronomes qui 
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étudieront le système planétaire le trouveront donc semlilahle ii 
celui (jue nous connaissons; les caractères généraux seront les 
mêmes; les orbites seront encore presque circulaires, et fort peu 
inclinées les unes sur les autres; les <listances moyennes au Soleil cl 
les durées des révolutions seront les mêmes; c’est en cela que 
consiste la stabilité du système planétaire. 

11 a fallu le génie de Laplace pour démêler ces lois simples à 
travers les efi'els complexes des forces qui sillonnent le système 
solaire. 

Après celle revue d’ensemble des perturbations planétaires, il 
nous est impossible de ne pas mentionner en passant le travail 
gigantesque de Delaimay sur la théorie de la Lune; la détermination 
des niouvemenls de notre satellite présente des difficultés de premier 
ordre; en raison même de ces difficultés, elle a provoqué les elforls 
<les plus grands géomètres, Newton, (llairaut, Kuler et Laptace. 
Delaunay s'est occupé de la Lune pendant plus de vingt-cinq ans; 
ses travaux sur ce sujet sont contenus dans <Ieux énormes volumes; 
une seule formule embrasse 137 juiges. ün peut juger par là des 
labeurs auxquels ont donné lieu les calculs des perturbalious, qu’il 
s'agisse des planètes ou de la Lune. L'intelligence d'un savant de 
premier ordre suffit à peine à en saisir et à en ordonner l’encbaîne- 
menl; sa vie entière est ronsacrée à les exécuter. Et cependant, les 
positions des coi'ps célestes qu'il faut enserrer dans les formules 
embrassent à peine un siècle et demi. Quand les astronomes auront 
à vérifier cinq ou six cents ans d’observations exactes, bien des 
désaccords passagers se produiront sans donU*: cl pour les faire 
disparaître, il sera nécessaire de pousser encore i)lus loin les calculs, 
et d’accroître leur masse, déjà si considérable aujourd’hui. 11 faut 
espérer que, d’ici à celte époque, l’.Vnalyse mathématique aura fait 
des progrès qui serviront à l'-Xslronomie, et permettront d'arriver 
plus rapidement à la solution fin problème des perturbations. 

.\près ces indications sommaires sur la nalure des perturbations, 
nous devrions faire connaître quelques-uns des résultats qui décou¬ 
lent de leur théorie; il en est un grand nombre qui étonnent par leur 
simplicité et par leur importance, et dédommagent am])Ieinent les 
astronomes qui les ont fait sortir des formules complitiuées dans 
lesquelles ils étaient profondément cachés; nous avons indiqué déjà 
quelques-uns de ces résultats. Le plus beau, le plus éclatant de tous 
est certainement la découverte de Neptune; c’est ce sujet que nous 
allons aborder, pour terminer cette Notice. Sans nous arrêter long¬ 
temps au cédé historique de la question, lequel csl bien connu, nous 
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cliercliufoiis à donner une idée du lieau travail de Le Verrier : les 
lecteurs de nous j)ardonneroiil, sans doute, d'avoir intro¬ 

duit çà et ià quehiues dtuinées numériques; elles nous ont paru 
nécessaires poiir faire mieux saisir la dinicuUé du problème et la 
tnauière dont il a été résolu. 
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Découverte de Neptune, 


f^e 13 mars I7S1, AV. Hersclicl renronlraîl aceidenlellemcnt la 
planète Uranus, dont le distpie sensible avait attiré son attention ; 
dc]>uis celte époque, la nouvelle planète avait été ol>scrvée réguliè¬ 
rement; en 18'20, on possédait une belle série de quarante années 
d'observations méridiennes; de plus, on avait reconnu ipte, anté¬ 
rieurement à sa découverte par llerseliel, la planète avait été 
oliservée vingt fois depuis 1690 jusqu'en 1771, ]>ar l'iamsieed, 
lîradley, Mayer et Lemoiinier, qui n’avaient vu en elle qu'une étoile 
de 6‘‘ grandeur, qu'ils avaient inscrite dans leurs Catalogues stel¬ 
laires. Si nous ajoutons <[uc Laplace avait développé dans le Tome III 
de la Mécanique céipsie les expressions analytiques des jiertiirltalions 
produites sur Uranus par Jupiter et par Saturne, ou comprendra 
qu'en 1820 le moment était venu de représenter toutes les positions 
d’Uranus, eu parlant de la loi de la gravitation universelle, et de 
construire de.s fables exactes du mouveiuent delà planète; c’est ce 
qu’entreprit Houvard ; le résultat de ses efforts fut quelque peu 
«iécourageant ' il lui fut iinpossil)lc en ell'el de représenter à la fois 
par les niéines formules les anciennes observations de 1690 à 1771 
et les modernes (de 1781 à 182(1). il est vi’ai (|ue les anciennes f)bser- 
vations étaient beaucoup moins [trécises que les observations méri¬ 
diennes postérieures à 1781 ; la grandeur des écarts ne permettait 
pas ce|iendant d'en attribuer exclusivement la cause au peu do 
précision de ces observations. Quoi (ju’il en soit, Bouvard, n’arrivanl 
pas à concilier les deux systèmes, prit le parti de rejeter entière¬ 
ment les observations anciennes et fonda ses Tables uniquement sur 
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les quarante années d'observations inén<liennes, « laissant, dit-il, 
aux leinps à venir, le soin de faire connaître si la difficulté de 
concilier les deux systèmes lient réellement à rinexaclilude des 
observations anciennes, im si elle dépend de quelt|ue action élrar.- 
gère et inaperçue, •[ui aurait agi sur la planète ». 

11 ne fut pas nécessaire d'altcndre longtemps pour prononcer; 
les Tables de Bouvard, (jui ne représentaient pas les observalion.s 
anciennes, représentèrent de moins en moins bien les observations 
méi'idiennes postérieures à 18*20; et cependant, on ne pouvait inelti’e 
en doute la précision de ses observations; vers 1845, le désaccord 
était devenu intolérable; il était probable ([ue ta planète Uranus 
avait été soumise à quebpie action « étrangère et inaperçue ». 

I..a question de rinégularilé des mouvements d'Uranus se trouva 
mise à l’ordre du jour; dans le courant de l’été de 1843, Arago la 
signala <rune manière pressante à l’attention de Le Verrier. Hcssel 
écrivait à de Humboldt : « Je pense qu'un moment viendra où la 
solution du mystère d’I'ranus sera peut-être bien fournie par mie 
nouvelle planète, dont les éléments seraient reconnus par son 
action sur l'ranus et vérifiés par celte qu’elle exerce sur Saturne. » 
Bessel avait, de son cùlé, appelé l’atlen lion d’un de ses élèves sur 
celle question importante. 

•Au début de recherclies tpii promettaieiil d’être longues et diffi¬ 
ciles, l.e Verrier voulut les asseoir sur une base inébranlable; 
laissant de côté, lui aussi, mais pour un moment seulement, les 
anciennes observations dont la ]irécision siis])ectée pouvait donner 
prise à la discussion, il entreprit d’abord de démontrer il’une 
manière indiscutable que l'ensemble des observations méridiennes 
d'Uranus ne pouvait être représenté |tar une ellipse, dont les 
éléments variaient en vertu des seules, actions perturbatrices de 
Saturne et de Jupiter. Afin (|u'aucune incertilude ne planât sur ses 
résultats, il reprit et compléta la détermination analytique de ces 
perlurlialions, de manière à ne laisser de côté aucun terme sen¬ 
sible. Le nombre des observations méridiennes employées fut de 
239, réparties sur un intervalle de 65 ans; l.e Verrier r<*mplaça ce 
nomlire considérable d’observations par 26 observations idéales 
plus, précises, formées cliaeime, en moyenne, |iar la réiinioii de 
10 observations situ pies. 

La question était alors de déterminer les éléments elli]diqnes 
(rUrannsè. une époque déterniiiiée, de manière a repré.senter aussi 
exactement que possible les 26 observations idéales de la planète; 
cela conduisit à un ensemble de 26 équations Èv 6 inconnues; les 
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valeurs les plus probables des inconnues furent <léleriniuées par les 
tuétliodes familières aux astronomes. Le Tableau ci-après donne, en 
secondes d’arc, les écarts qui subsistent entre la théorie et l’obser¬ 
vation; la première colonne contient la date, la seconde donne 
l’excès de la longitude calculée sur la longitude ol)servée; le signe + 


indique que la première longitude 

est supérieure à la 

seconde ; le 

T* . 

AJl 

l.v 

signe ((u’elle lui est inférieure. 



l I 

J 

^ ^ • 
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T.vulr.au a. 


¥ 

" i 

1781-1782. -!- 

ff 

20.5 

lHi:i-l8l5.. ... 

f / 

H 

1783-178J. -r 

10,8 

1810-1817,. .. 

+ 0,0 


iSS *., . ^., . . . -h 

2,0 

1818-1850. 

+ 3,8 

4 ■ 

1789-I7ilO. — 

8,1 

. . ...... 

+ 1,7 

■ 

h' . ' 

1791-1792. — 

7,8 

1824.1827. 

- 7,0 


. — 

10,5 

1858-18:1(1... 

- 7,3 

' 

1795-1791!. — 

10,1 

1837-1835. . .. 

- 4,.5 

- -r 

1 

• .4 

1797-18Ü1— 

0,7 

183.5-1830. 

— J,7 


1802-1801. — 

3,1 

18:j:-1838. 

— 5,1 

' « 

1801-1800. — 

0,4 

1839-1810.. 

■h 0.7 

1 

1807-18'.>8.. . -L 

3.1 

1811.1842 . 

+ 1.5 

* '* 

1808-1810 . — 

3,8 

18iM8i4 .. 

+ 3,1 

l* 

1811-1813 . H- 

1,1 

1814-1815, . . 

-1- 0,5 

‘ V 
« 

« • 


Si la théorie d’Uranus était complète, si les observations étaient 
rigoureusecnenl exactes, toutes les clilVéï-euces inscrites dans le 
Tableau ci-dessus devraient être uuUes; mais toute observaticin porte 
avec elté une i»etite erreur; ces erreurs, inévitables dans les obser¬ 
vations, peuvent-elles expliquer les nombres, les résidus que l'on 
a sous les yeux? tjuaud on connaît Thabileté et le soin que les 
astronomes a]q>ortenl dans leurs observations méridiennes, qiiand 
on l'éfléchit que chacune des observations idéales em]doyé(‘S pro¬ 
vient de 10 observations méridiennes isolées, ou acquiert la convic¬ 
tion que cliacune de ces oliservations idéales ne peut être en errcui' 
de plus de 2" ou 3"; chacun tles noml)res du Tableau A devrait donc 
être au plus égal à 3", en valeur absolue; des erreuis de 2ü'',îj, de 
H)',S, de lu ',.5,... sont entièrement inadmissibles. Mais il y a plus, 
les erreurs accidenlelles [iroveuanl des o!)Servalîotis devraient 
porter la planète, tantôt en avant, tanbH en arrière de la [msiliou 
qu'elle occupe réellement. l*eut-on admettre que. de 1781 à 1788, 
toutes les observations faites dans des observatoires différents, par 
un grand nombre d’astronomes, s'accordent à donner des positions 
de la planète en retard sur la petsilion vraie ? que lüules ces posi¬ 
tions soient constamment en avance, de 1789 à 1806, etc.?,.. Évidem- 
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ment non, La discussion des observations anciennes conduisit à des 
dîlîérences lïcaucoup plus fortes; aussi I.e Verrier est-il arrivé à 
cette conclusion de la première partie de son travail : 

« J'ai démontré, si je ne me trompe, <]u*i! y a incompatil)ilité 
formelle entre les observations d'^ranus et Tliypotbèse que cette 
planète ne serait soumise qu'aux actions du Soleil et des autres pla¬ 
nètes, af^issanl conformément aux principes de la gravitation 
universelle. On ne parviendra jamais, dans cette hypothèse, à 
représenter les mouvements observés. »> 

Comnietil lever une dîflicullé si bien mise (Mi évidenc«‘? Fallait-il 
songer à modifier la loi de la gravilali<ui, en la supposant dilférente 
à la gramle distance à la({uelle Urantis se li^ouve du Soleil? A propos 
d'une diflicuUé singulière qu'îl avait rencontrée ilans la théorie du 
mouvement de la Lune, Clairant avait douté un iiioment de l’entière 
oxaclilude de la loi de Newton: mais, en poussant plus loin les 
calculs qu'il ne l'avait fait d'almrd, Clairaut avait vu l'accord se 
rétabli]-, et la loi de la gravitation était sortie victorieuse de celte 
épreuve. Le Verrier ne s'arrêta pas un instant à celle idée; il aborda 
i-ésolument l'hypollièse d’nne planète encore ignorée et cherclia si 
les perturbations produites par celte planète permettraient d'expli¬ 
quer les irrégnlarîlé.s du inouveineni d'Uranus. 

Difficulté du problème. — Le problème présentait des difficultés 
considérables; analysons, en elVel, les inconnues dont il dépend. 
I‘our connaître, à chaque instant, la force avec laquelle la planète 
inconnue agît sur Uranus et les déi'angements qu'elle lui cause, il 
faut connaître la masse de la planète et la position qu'elle occupe 
au moment considéré; c’est pendant un siècle et demi environ, de 
ItiyOâ IBIS, que l'on doit représenter les ob.servalîons d’Uranus; il 
faut donc connaître pemlant loul ce temps les positions de la pla- 
nèle inconnue. On v arrivera, si Ton détermine les éléments du 
mouvement elliptique de cette planète; voilà donc déjà 7 inconnues: 
mais ce n'est pas tout. Kn tenant comi»le de cette nouvelle action 
perturbatrice, Uranus décrira à chaque instant une ellipse, dont les 
éléments varieront avec le temps; mais celte ellipse, à une époque 
donnée, ne sera pas la même que si la planète ii'exîslait [tas. Les 
éléments de l'ellipse invariable que décrirait Uranus s’il existait seul 
avec le Soleil sont donc inconnus; de là 6 nouvelles inconnues, 
savoir : les éléments elliptiques d’Uranus à un moment donné. Le 
problème comporte donc en tout 13 inconnues. 

Comment formera-l-on les éfpiations pi-opres à déterminer ces 
inconnues? On calculera par la théorie te changement que prmiuit 
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la nouvelle planète sur Uranus à une époque «lonnée et l’on écrira 
(pie la longitude d’Uraniis, calculée dans le mouvemenl elliptique et 
augmentée des perturbations produites par Saturne, par Jupiter et 
par la planète inconnue, est égale îi la longitude observée. Chaque 
observation fournira donc une équation de condition entre 13 incon¬ 
nues; cette é(|ualion sera extrêmement compliquée; il faudra 
cnsuilc déterminer les inconnues de manière à vériliér le mieux 
possible renseinble des équations de condition. 

Simplification du problème. — 1® On sait que les orbites de 
Mars, Jupiter, Saturne et Uranus sont presque coucbées sur le pian 
(le l'écliptitiue, avec lequel elles font de petits angles, inférieurs à 
■2®30'; Le Verrier était donc conduit natnrellemenl à admettre <iue 
la planète inconnue sc trouvait â fort peu |>rès dans le plan de 
Pécliplique, supposition d'autant plus plausible que les latitudes 
d’Uranus étaient représentées presque exactement, en tenant 
compte seulement des actions de Jupiter et de Salurne. Los deux 
éléments elliptiques destinés à fixer la position du plan de roi'bitc 
de la planète inconnue disparaissaient donc; il en était de iiièine des 
inconnues correspondantes pour Uranus, car le plan de son orbite 
ne jiouvaiL être dérangé d'iine manière sensüde; il y aura donc 
4 inconnues en moins et il en restera 9; le problème, ainsi modilié, 
resterait encore très diflicile et presque inabordable. 

2' Mais Le Verrier a été conduit, par les considérations suivantes, 
il faire une hypothèse sur la dislance moyenne de la planète 
inconnue au Soleil. Il est visible d'abord qu’on ne peut la supposer 
ni au-dessous de Salurne, ni entre Saturne et Uranus, car elle pro¬ 
duirait dans le mouvement de Saturne des dérangements qui 
n’auraienl pu passer inaparçiis; il faut donc la placer au delà 
d'Uranus. 

Les distances moyennes des planètes au Soleil ont, entre elles, 
certains rapports assez simples, renfermés dans une loi empirique, 
la loi de lîode, «[ui s'énonce ainsi ; 

Si l’oii considère la série des nombres 
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dont cha(|ue terme, à part le second, est le douille du précédent; si 
I on ajoute 4 à chacun de ces nombres et que l’on divise le résultat 
par 10, les quotients obtenus représentent à fort peu près t’ensemble 
des distances moycinu;s des planètes au Soleil; c'est ce qiu‘ montre 
le Tableau ci-afirès, dans lequel la deuxième colonne donne la 
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distance réelle de chaque planète au Soleil et la Iroisièine la 
distance calculée par la loi de Bode : 


Mtircurr.. 

0.1 

OA 

Vénus. .... 

0,7 

0,7 

I^a Tern» ....... *. 

1,0 

1,0 


J,5 

1,6 


U 

2,8 

JupitCM'.... 



Satitrrio. ...._ ............... 

9,5 

10,0 

l’raniis. .. 

19,â 

19,0 


La loi de Hode n'est pas, à, proprement parler, une véritable loi; 
elle n’a pas de fondement théorii[ue; c'est une relation empirique 
simple et assez approchée; la distance 2, S se trouve répondre aux 
petites planètes et, en particulier, aux trois premières : Cérès, l’allas 
et Junon, pour lesquelles la distance moyenne au Soleil est éf^ale à 
2,K ou à 2,7. 

Bien avant llode, Kepler avait remarqué les rapports qui existent 
entre les distances moyennes des planètes au Soleil, et il en avait 
tiardimenl conclu à l’existence d'une planète entre Mars et Jupiter; 
il avait dit eu efl'et ; luira Mnrfem et Jorem iuierposai plaueiam; ce 
ii'étail pas une seule {ilauète, mais l’essaim des astéroïdes, dont 
Képler avait été amené à soupçonner l’existence. 

On voit que, pour des planètes très éloignées du Soleil, le nombre ■!, 
([ue l’on ajoute aux divers termes de la série '1), disparaît, pour ainsi 
dire, devant les valeurs numériques croissantes des termes succes¬ 
sifs, el que, dans ce cas, la loi de Bode peut s'exprimer plus simple¬ 
ment en disant que la dislatico moyonne d'une planète au Soleil 
est à peu près le double de la distance de celle qui la précède 
iinméiliatement. On était lionc porté U supposer que la distance 
du Soleil à la planète cliercbée était le double de la distance corres- 
pomiante pour Uranus, et le nombre des inconnues se trouvait 
réiluit à 8. 

La question se trouva ainsi posée dans les termes suivants : 

« Ksl-il possible que les inégalités d’Uranus soient dues à l’action 
d’une planète, située dans l’écliptique, à une distance moyenne 
double de celle d’Uranus, el, s’il en est ainsi, où est actuellement 
située cette planète? Qocls sont les éléments do l’orbite qu’elle 
parcourt? » 

3* On peut encore introduire une autre sîtnplificalion; à paît 
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MoiTure et Mars, les excenlricilés des anciennes [danètessontpelîtes 

1 

cl infêrieni’cs ry! d J' ^ lieu d'admetti-c qu il en est de même potir 

la inuivetle planète, que son excentricité sera petite, et qu’on pourra 
nê};li}^cr son carré; c'est là un point important, pour la facilité du 
calcul. On peut encore, au nuïins dans une première approximation, 
laisser de côté les inégalités séculaires causées )tar la planète 
inconnue sur L'ranus; de 16WI à 1845, c’esl-û-<lire pendant un inler- 
vaile de temps inl'érienr à deux fois îa révolution d'Uranns, elles 
doivent être presipie insetisifiles. Il ne restait donc que les inégalités 
périodiques; et, en ne conservant que celles (fui in)uvaicnt être de 
qnel(fiie îmjKudance, leur nondjre s'est trouvé réduit à \î. 

Résolution du problème. — La question coin|nu'le actocllement 
8 inconnues, entre les(|uoîles il existe un grand noml)re d’éifiiation: 
de condition; il arrive (juc, dans ces éipiatinns, 7 des inconnues 
figurent d'iine manière très simple, au firemier degré; la liuitiènie 
seule y entre d'une manière comjdiifuée; appelons j' celte deiadèrc 
inconnue, qui n'est autre chose que la longitude de la filanèle 
cherchée, à une époque délertninée, le 1"'janvier 1800. Le Verrier a 
donné à x successivement 40 valeurs équidistantes, O”, 0”, 18“, ..., 
3nl®; dans chacune de ces iiyfudhèses, le problème était facile; il 
s'agissait seulenieul de résoudre des éifuafions du premier tlegré. 
De là 40 solutions distinctes ; il sufli.sait dès lors de voir eomment 
ehaeune d'elles représentait l’enseiidde des (thservalions d'Uramis; 
la sol U lion vé ri table serait eelle ffui les représenterait le mieux. On 
aurait en même lem|»s une idée des limites entre lesquelles rinconmte 
■r pouvait varier, sans être obligé d'introduire datis les observations 
des erreurs inadmissibles. C'est ainsi que i>roeéda Le Verrier, et 
v(nci la conclusion importanleà laquelle ii a été conduit ; 

« Il n'y a dans l'écliplique (fu'uiic seule l’égion dans laipielle on 
puisse fdacer la fdanète jtcrturbatrice, de manière à rendi’e compte 
des mouvements d'I'ratuis; la longitude moyenne de celte planète 
devait éire, an l"" janvier 18Ü0, de 243® à 252®. » 

Le plus diflicile était fait ; il n'y avait pins «[u'à perfectionner la 
solution afqirnchéo que l'on venait d’otdenir, en tenant com[>le des 
petites (fiiantilés négligées d'abord; il fallait aussi faire vai'ier la 
distance moyenne de la planète au Soleil, pour parer au cas on elle 
ne rentrerait pas exaclemeni dans la loi de Dodo, et déterminei* cette 
distance de manière à obtenir la soluli(ni la pins précise 

Le Tableau suivant montre comment la solution déliiiitixa; repré¬ 
sente les observations méridiennes d’Cranus; les nombres conltoius 
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dans la deuxième colonne 
tes longiludes nl>servées : 
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les excès des lonfçiludes calculées sur 


1781-178?. 

// 

+ 2,3 

1813*1815. 


• f 

0.9 

1183-1781.. 

+ 0,1 

1816-1817. 

+ 

0,1 

1#85-1788 * ^.,.,^, 

- 1.2 

1818-1820. 

-i- 

(Ki 

1789-1790. 

— y, 4 

1821-1823. 

+ 

0,9 

1791-179i. 

+ 0,3 

1^ 1-1827, 


5,4 

1793-ITOl- 

— 0,5 

1828-1830. 


2,2 

17951-1796.. *. *, 

— KO 

1835-18:15. 


0.8 

1 #9 i-lBPl^ ^.... ^ é 

-f 0,9 

1835-1836. 

ri 

-r 

2.3 

180?-18ül,. 

+ 0.8 

1837-18:18. 

+ 

2,5 

1801-1808. 

+ 0.8 

1839-1840. 

-i- 


1807-1808.. 

-p '3^, l 

1811-1842. 


0,2 

1808-1810. 

o,s 

1812-1844. 


0,4 

18IMH13... 

—" 0,5 

1841-1815. 

■ .. 

0,3 


Il suflU de com|)arer ces nombres à ceux du Tableau A, pour voii- 
(jue toutes les irrégularités du inouvemeul d’Uranus ont dîspaiu; 
touleslcs erreurs(jui resleut peuveul étreat Iribuées aux observations. 

Les anciennes oliservalions se trouvent également représentées 
<1 une manière satisfaisante, étant donné que leur précision est 
moindre; ainsi : 

(Juatre observations concordantes, faites par Flainsteed en 1712 
et 171o, donnent + o",3; «leux observations de Lemonnier en 1750, 
— 7",4; deux observations très [trècises faites par Mayer en I7o3, et 
Hradtev en 1756, —enfin huit oliservalions «te Lenionniei* 


en 1768 et ITti'J, + ;r,7. 

I>e mystère d’Uranus est donc entièrement éclairci; le 31 amlt 1846 
Ue Verrier annonce à l’Académie des Sciences que la planète clierchét* 
SC trouvera le l" janvier 1847 par 326“32' de longitude vraie: il fait 
à cette occasion les réflexions suivantes, «4110 nous croyons devoir 
reproduire entièrenienl,cai‘elles inoiih'ent liienla conviction pro tonde 
«[lie l’illustre astronome avait dans l'exactitude de ses calculs : 

« ... L’oppositi«)n de la planète a eu lieu le I!) août dernier. Nous 
sommes donc actuellement à une èpo(|ue très favorable pour la 
découvrir. L'avantage «jui résulte do sa grande distance angulaire au 
Soleil ira en «liminuant sans cesse; nuiis, comme lu longueur des 
jours décroît maintenant Irès rapitlemont dans n«»s climats, nous 
nous trouverons longtemps encore dans «me siLualion favorable aux 
reclierclics physiques qu’on voudra tenter. 

<1 La nature et le succès de ces rccberclies dépendront du degré 
de visibilité «le l'astre. .Vrrétous-nous un moment à cette question. 
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Examinons quels sont aetiiellement, au moment de l'opitosiLion, le 
diamètre apparent et l'éclat relatif de la planète cliercliée. 

« On sait qu’à une distance égale à dix-neuf fois la distance de la 
Terre au Soleil, le disque d'Ui-anus apparaît sous un angle ^le 
4 secotides sexagésimales. Ea masse de cette dernière ])lauète esl 
connue; elle esl deux fois et demie environ plus faible que celle de 
la nouvelle planète. Ces données, jointes aux précédentes, nous 
suffi raient pour calculer le diamètre apparent du nouvel astre, si 
nous connaissions le rapport de sa densité à celle d’L’ranus. En 
général, les densités des planètes diminuent à mesure qu'on s’éloigne 
du Soleil. Nous ferons donc, quant au diamètre, une hypothèse 
défavorable à la visibilité de l'astre cherché, en admettant que sa 
densité soit égale à celle d'Uranus. .Nous trouverons ainsi qu'au 
moment de l’opposition la nouvelle plauèlc devra être aperçue sous 
un angle de 3",3. Ce diamètre esl tout à fait de nature à être ilisliiigué, 
dans les bonnes lunettes, îles diamètres factices, produits de diverses 
aberrations, si l'èclal du dis<iiie esl suflisanl. 

« En supposant que le pouvoir rèfléchissaiit de la surface de la 
nouvelle planète soit le même que celui de la surface d’Cranus, son 
éclat spécifique actuel sera le tiers environ de l’ècIat spécifique dont 
jouit Uranus quand il se trouve dans sa distance moyenne au Soleil. 

« Ces conditions physiques me senihleiil promettre que [um 
.seulement on pourra apercevoir la nouvelle i)latièle dans les bonnes 
lunettes, mais encore qu'on la distinguera par l’amplilude de son 
disque; que son ap]tarence ne sera pas réduite à celle <i‘une étoile. 
C’est un point fort important. Si l’astre <[u’ll s'agit de découvrir 
peut être confomlu, quant à l’aspect, avec les él<ûles, il faudra, 
pour le distinguer parmi elles, 4)bsei‘ver toutes les petites étoiles 
qu’on voit dans la région du ciel qu’oii doit explorer, et constater 
dans l’une d’entre elles un inouvetnenL propre. Ce travail sera long 
et pénible. Mais si, an contraire, le disque de l'astre a une ampli¬ 
tude sensible qui ne peruieLLcî pas <!e le confondi’e avec celui des 
étoiles, si l’on peut substituer, à la délerinination rigoureuse de la 
position de tous les points lumineux, une simjtle élude de leur 
apparence pbysi([uc, les rccberclies marcheront alors rapidement. » 

Le IS seplenibre 1S4G, Ia' VeiTier écrivait à M. Calle, aslrottome 
de Berlin, en le priant de rechercher la planète; M. Galle reçut la 
lettre le 23, et le soir même, en s'aidant d’une carte céleste fini 
venait d'être corislriiile récemment, il remarquait une étoile de 
8 “'grandeur qui ne se trouvait i>as marquée sur la carte ; le lendemain, 
cette étoile avait changé de position, ]>ar raïqiort aux étoiles 
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vt>isities : c'élaiL ia planète annoncée par Le Verrier; elle se trouvait 
à 52' seulement de la position qu'il lui avait assignée; enlin le 
nouvel astre sVdail montré sous un diamètre apparent de 2'\5 
enviroiL 

Les prédieti<ms que Le Verrier avait laites avec une assurance 
si tranquille, el si sûi^e d'elle-mèine, s'étalent magnifi(juement 
réalisées, el avaient donné la continnation la plus éclatante de la 
lui de la gravitation universelle. 

Pendant (|ue l.e Verrier se livrait h ses proftmds calculs, un jeune 
asLronorne anglais (jiiî, depuis, sV*sl élevé au premier i-ang parmi 
les maîtres de la science, M. Adams, résolvait la question de sou 
célé, el assignait â Neptune une position différente de 2'^3U' environ 
de la position réelle ; le travail de M. Adams était aussi très remar¬ 
quable ; mais il n*a pas été jvublié en temps utile, el la priorité de 
la découverte est restée sans conteste â l'astronome français. 

Le 5 oclnbre lS4b, en annonçant à rAcadémie des Sciences que 
M. dalle venait de trouver la planète k la position qu'il availcalculée, 
Le Verrier disait : 

« Ce succès doit nous laisser espérer ((u'après trente ou quarante 
années d'oliservalions de la nouvelle planète on pourra remployer, 
a son tour, à la découverte de celle qui la suit, dans Tordre des 
distances au Soleil. Ainsi de suile, on tombera mallieureusemenl 
bientôt sur des astres invisibles, à cause de leur immense distance 
au Soleil, niaîs dont les orlutes linironl, dans la suite des siècles, 
par être tracées avec une grande exactitude, au moyen de la théorie 
des inégalités séculaires. » 

Aüjourd'bui, treiile-luiil années tMJits séiuirent de la découverte 
(U Neptune; la théorie du mouvement de celle planète a été élal>lie 
suî'des bases solides par L(‘ Verrier, qui a vécu juste assez tong- 
tein[ïs [XHir y mettre la dernière main. 

Ses formules représenient avec une précision qui ne laisse rien à 
désirer ii>utes les ot^servations faites dei)uis 1^46, el aussi deux 
observa tic ms faites en 1795 par Lalamle, qui ravaîl inscrite dnus 
son Catalogue comme une -étoile de 8"^ grandeur, sans se douter 
tpi'il avait afLaire à une planète. Les actions exercées par les planètes 
connues re[)résenlent donc parraiLeiiient jusqiTici le mouvement de 
Neptune, cl Tes[ioîr exprimé par Le Verrier ne se ti-ouve pas réalisé 
I>our ic moment. 

Ou ne peut évidemment en conclure que Neptune soit le dernier 
terme de la série des planètes ; il peut très l)ien se faire, en eflel, 
(JUC la planète suivante soit à une distance du Soleil beaucoup plus 
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grande que celle indi<[uée par la loi pureiiienl empirique de Bude, 
ou que sa masse soit plus pelilo que celles des grosses planètes qui 
la précèdent; dans ces conditions, son action [lerturbatrice ne 
pourrait s'accuser qu'à la longue, et il n’y aurait rien <i’ôtonnanl à 
ce qu'elle ne l'iH jtas sensible aujourd'hui, alors *[ue Neptune a 
parcouru à peine le quart de son orbite, depuis l’époque de sa 
découverte. 

Mais il y a plus : il ne serait peut-être pas impossible qu’une 
planète circulant autour du Soleil à une distance double de celle de 
.Neptune, ayant une masse comparable à celle de celte planète, 
n'ait pu produire encore sur elle des elTels sensibles ; son action 
aurait pu se confondre dans une certaine mesure avec les elTels 
produits par les autres planètes, de manière a ne pas s’accuser 
actuellement ; ainsi, si l'on Jette les yeux sur le Tableau A, on voit 
(pie de 1807 à 1820 l'elTet perturbateur de Neptune sur L'rauus est 
resté sensiblement constant ; et il aurait été possilile, durant cet 
intervalle, de représenter avec une grande rigueur les mouvements 
d’Uranus, sans avoir recours à l’aclion d'iitu? planète inconnue. 

Si tant est qu’on puisse se servir un jour de .Neptune, comme ou 
l'a Taitd’l’ranus, pour reculer les bornes de notre système planélaire, 
il faudra donc sans doute attendre longlemps encore, à moins d’un 
hasard heureux, analogue à celui (jui a présidé à la découverte 
d’Cranus ; mais il faut convenir que les cbances sont beaucoup 
moins favorables; il suflU, |*our s’en convuincre, de remarquer 
qu’une planète identique à Neptune, et située à une dislance du 
Soleil deux fois plus grande, se présenterait à nous sous .un petit 
diamètre apparent d’environ 1" et ne brillerait que comme une 
étoile de 11' ou île 12' grandeur; le nombre de ces éloiles est 
considérable; le disipie de la planète liypotliétiiine ne serait pas 
toujours facile à reconnaître, et son monvement propi ’é, très peu 
accusé, permettrait difiicilemenl de la distinguer des éloiles voisines 
Il quelques jours d’intervalle. 
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NOTICE SU K LA MESURE DES M ASSES 


EN ASTUONOMIE 


1. li y !i une vingtaine d'années, à la (in d’une visite publique ii 
rObservatoire, une personne qui avait écoulé altentivenient toutes 
les explications données sur les divers instruments fit la réflexion 
suivante : « Vous nous avez bien montré tes instruments propres à 
mesurer le temps et les angles, mais je n’ai vu nulle part ceux qui 
servent à la mesure des distances des planètes. » La question était 
moins naïve qu’elle ne le semblait d’abord, et, pour y répondre 
complètement, il aurait fallu expliquer que le problème ne peut être 
résolu que d'une manière indirecte, et ({u’unc solution précise n’esl 
devenue possible (ju’après les découvertes de Copernic et de Képier, 
([ui ont permis d'exprimer toutes les distances du système solaire au 
moyen de l'une d’entre elles, la distance du Soleil à la Terre, Celte 
distance peut elle-même être mesurée en rayons terrestres, mais 
non sans peine, comme le .savent particulièrement les astronomes 
qui ont pris part aux observations des deux derniers passages de 
V’énus. 

Notre visiteur aurait été encore plus indiscret s’il nous avait 
demandé à voir les instrumenls qui servent à peser le Soleil et les 
planètes; c'est cependant une conséquence assez simple de la loi de 
Newton. Ce beau résultat est un de ceux <iui frappent te plus les 
personnes étrangères à l’Astronomie, et tl n'est pas facile de le leur 
faire loucber du doigt, au moins dans une conversation improvisée. 
J'ai [>ensé (ju'îl ne serait pas inutile de consacrer à ce sujet une des 
Notices de !MnHimicc; je ne me dissimule pas les difficultés d’une 
exposition dans laquelle il faudrait remonter aux lois de la Méca¬ 
nique, et aux découvertes tle Galilée, Huygens et Newdon. Toutefois, 
si quelques lecteurs trouvent un peu dilïicile.s certains i)assages de 
cette Notice, nous espérons les dédommager par les détails que nous 
mettrons sous leurs yeux, en faisant une inspection rapide du système 
solaire, et même de quelques systèmes stellaires. 

2. Il nous faut commencer par rappeler certains principes de 


















NOTICE SUH LA MESURE DES MASSJIS. 

Mécanique; disons loul de suite que nous u’avons pas la prétention 
de les démontrer rigoui-euseinent, mais de les faire concevoir aussi 
nettement que possible. 

Nous savons par une expérience journalière que, si nous voulons 
soutenir un corps pour rempêcher de tomber, nous sommes obligés 
de développer un certain elforl capable «le contrc-balancer le poids 
du corps. Cet eflbrt ou ce poids n’est pas le imune pour un volume 
donné, suivant que la matière qui remplit ce volume est de l’eau, 
du fer ou du mercure. La notion première de innssc nous vient de 
ces poi<ls différents des corps sous des volumes égaux. Si l’on conçoit 
chaque corps décomposé en molécules de même poids, on est 
conduit à admettre que le nombre de ces molécules varie d'un cor|>s 
à l'autre; c’est ainsi qu’on a pu délinir les masses des divers corps 
comme étant les quantités de matière contenues dans des volumes 
égaux de ces corps, ou même, comme les nombres des points maté¬ 
riels identiques contenus dans ces volimies. Cette définition manque 
évidemment de netteté; si nous voulons substituer à cette notion 
vague de la masse d'un corps une définition précise, mathématique, 
susceptible de figurer dans les formules; si nous lenons en même 
temps à obtenir des résultats généraux, pouvant être appliqués non 
seulement à la surface de la Terre, mais dans tous les espaces célestes, 
il est nécessaire d’introduire lu considération des mouvements qu'une 
force donnée peut produire sur des corps dilféretils. 

3. Voyons d’abord quel sera l’effet produit sur un corps parlant 
du repos par une force qui agit toujours dans fa même direction el 
avec la même intensité. Elle commencera par mettre le corps en 
mouvement dans sa propre direction, el lui communiquera uiu* 
certaine vitesse au bout de la première seconde ; pendant la deuxième 
seconde, l’effet de la force sera encore le même ; elfe augmentera la 
vitesse île la même quantité, de .sorte <|u’au bout de doux secondes 
la vitesse sera deux fois plus grande qu’au bout de la première 
seconde. On aura ainsi un mouvement dans lequel la vitesse croîtra 
de quanlités égales dans des temps égaux. C’est ce qu’on nomme un 
mouvemenl urti/ormément accéléré. Les corps qui tombent librement 
dans le vide nous en offrent un exemple sim[)le et remarquable. On 
sait que dans un tel mouvement raccroîssemenl constant de la vitesse 
dans chaque seconde, ou ce qu’on nomme pour abréger Vaccélératmi., 
est égal au double de l’espace parcouru pendant la première seconde, 
hi 1 on vient à faire agir .sur un même corps une force plus grande, il 
est évident que l’accélération augmentera. Si la force devient double, 
ra«:céléralion devient double aussi. En genéraî, quand la force 
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augmenlc dans un certain rapitorl, raccêléralion augmente dans le 
même rainiorl. Do là un moyen de mesurer les forces autrement 
que par réquiliDre comme dans une balance, mais à l'aide du 
niouvemeiil. l ue furcc sera double, triple... d'une autre quand elle 
produira sur un même corps une accélération double, triple... de 
celle produite jtar la [»remière. 

Supposons maintenant <[u’on [Henne deu.x corps dont les volumes 
pourront être dilVërenls, et (ju’on fasse agir séparément sur chacuu 
d'eux la même foi'ce constante; si elle leur imprime la même accé¬ 
lération, on dira que les masses des deux corjis sont égales. On a 
donc ainsi le moyen déjuger de l'égalité de deux masses. La réunion 
des doux c(»r]KS précédents eu formera uu nouveau ayant une masse 
double; il est clair (jiie si le nouveau corps ainsi formé est sollicité 
par une force représentée par 2, il prendra la même accélération 
(juc chacun rt'eux soumis isolément à la force 1. On voit donc que, 
si l'on conHi<lère des corps dont les masses soient représentées par 
les nombres 1, 2, 3, ..., pour leur imprimer la même accélération, 
il faudra leur appliquer des forces représentées aussi parles nombres 
1,2, 3, ...; si roii faisait agir la meme force sur ces corps, les accé¬ 
lérations seraient proportionnelles aux uunibres 1,^, Les 

•M O 

masses de divers corps sont donc inversement propoilionnelles aux 
accélérations que leur communique successivement une même force. 

Tout ce qui ])récède se résume en une relation très simple. Faisons 
agir une force constante sur un corps; il y a lieu de coiisitlérer trois 
quantités : riiitensité de la force, la masse du corps et raccéléralion 
qu’il reçoit; eh bien! le nombre qui mesure la force est égal au 
pi'oduil des nombres qui mesurent la masse et l'accélération. 
Lorsque la force que l’on fait agir est la pesanteur, l'accélératiou 
étant la même pour tous les corps, on voit que les poids de ces 
corps sont proportionnels à leurs masses. Les instruments qui 
servent à mesurer les poids serviront donc aussi, à la surlace de la 
Terre, à mesurer les masses. 

On peut reinar(juer que la détinition vague donnée plus haut pour 
ta masse devient susceptible de précision : la masse d’un corps peut 
être considérée comme étant le nombre des points matériels iden¬ 
tiques dont ce corps est composé. L’identité de deux points matériels 
est mainlenanl claire : d faudra qu'une même force appliquée à 
chacun d’eu.x leur communique la même accélération. 

4. Il résulte de ce qui précède ([ue, pour comparer les masses du 
Soleil et des diverses planètes, il suffirait de leur appliquer directe- 
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men( une nuniie force, et de mesurer les accélérations qu'elle leur 
imprimerail; les masses seraient inversement proportionnelles à ces 
accélérations. Ce moyen n’est pas pratique, mais la loi de la gravita¬ 
tion va nous permettre de transformer la question. Tout le monde 
connaît l’énoncé de cette loi admirahle, que le génie de Newton a 
fait surgir des lois de Kepler : deux molécules quelconques du sys¬ 
tème planétaire s’allirenl pro|iorlionnellement ii leurs masses et en 
raison inverse du carré de la distance. Newton en a conclu que 
l’altraclion exercée sur un point extérieur par une .sphère composée 
de couches concentriques homogènes est la même ijnc si tonte la 
masse de lasplière était réunie à son centre; cette remarque fonda- 
inenlale jiennel de faire ahstraclion des dimensions des corps de 
notre système planétaire. 

' Cela posé, supposons pour uii moment qu’on puisse [ilacer un 
même corps successivement à la même distance du Soleil et de la 
Terre; il sei'a attiré vers ces deux astres par des forces qui seront 
proportionnelles à leurs masses. Cela est une conséquence de la loi 
de Newton, et de ce que la distance est la même. Ce corps tombera 
vers le Soleil, puis vers la Terre, et, dans les deux cas, an moins 
pendant un certain temps, les deux mouvemenls pourront être 
considérés comme étaul uniformément accélérés. Les accéléralioiis - 
seront proportionnelles aux masses du Soleil et de la Terre, et il en 
sera de même des espaces parcourus dans les deux cas peiidanl la 
première seconde de chute. Ainsi, si le corps qui sert d'i'iireuve 
parcourt en loinhant vers le Soleil, et l““ en tomhant sur la 
’l’ei’re, et cela pendant la première seconde de chute, on en conclura 
que la masse du Soleil est 33UÜ0Ü fois plus grande <fue celle de la 
Terre. Mais il n’est pas nécessaire de placer le corps d’é|vreuve à la 
même distance du Soleil et de la Terre, car si on le suppo.se par 
exemple 10 fois plus près de la Terre que du Soleil, il snflira de 
diviser sa cliule vers la Terre par-le carré de 10, c’est-a-dirc par 100, 
pour savoir ce qu’elle aurait été dans le premier cas. Lh bien! pre¬ 
nons pour corps d’épreuve la Lune; il nous suffira de trouver de 
combien la Lune tomberait sur la Terre on sur le Soleil, si ou l’abaii- 
donnail librement a ello-iiiéme dans les deux cas. .Nous n'avons pas 
encore la possibilité de réaliser cette hypothèse; toutefois, la ques¬ 
tion a fait un pas important, et il ne nous reste plus à vaincre ([u’une 
ileriiiôre difliculté. 

5. Soient O la Terre, AC l’orbite que la Imne décrit autour 
d’elle, A sa position sur ccltc orbite à un inonient cjuelconcjuc. Ali sn 
vitesse fi cet instant, et C la position qu'occupe la Lune une seconde 
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après avoir passé en A. A partir du point A, le mouvement est déter¬ 
miné ptir la combinaison de ticux influences : la vitesse que la Lune 
possède an point A, et l'attraction que la Terre exerce sur elle; nous 
aurons le même résultat en faisant agir séparément ces deux 
influences. Si ratlractioii de la Terre était supprimée, la Lune se 
tnouvrail suivant la tangente à son orliite et au bout d’une seconde, 
elle serait en IL Faisons agir maintenant l’attraction sur la Lune 

partant du point R sans vitesse : 
elle ne pourra avoir pour effet 
que de l’amener en C, point où 
elle se trouve réellement une 
seconde après avoir passé en 
A. On peut donc dire que, sous 
l'intluence de l'attraction de la 
Terre, la Lune partant de B sans 
vitesse est tombée sur la Terre 
de la quantité BC pendant la 
première seconde. Quand on 
suppose, ce qui est voisin de la 
réalité, que l’orlwtc de la Lune 
est un cercle, le calcul de la 
petite longueur BC est des plus 
sitnples; il u'est pas difficile 
non plus si l'on veut avoir 
égard à la forme elliptique de l’orbite ; nous ne nous y arrêterons pas. 
Il faut main tenant trouver la quantité dont la Lune tomberait sur 
le Soleil en une seconde; mais, à cause de la proximité de la Lime et 
(le la Terre, on peut se borner à prendre la quantité dont la Terre 
tombe sur le Soleil eu une seconde, ce qui se fera par iin calcul tout 



pareil au précédent, en sup|)OSanl que, dans \iifig. 13H. O représente 
inainlenaut te Soleil et A la Terre. On pourrait objecter ([ue c’est la 
Lune elle-même, et non pas la Terre dont il faudrait déterminer la 
cliiilc; mais cela ne présente aucun inconvénient, car la cliute est la 
même quelle que soit la masse du corps qui tombe. C’est comme 
quand il s’agit de la pesanteur, sous riiiffuenee de ta(|uelk‘ tous tes 
corps tombent dans le vide avec la même vitesse. 

6. On trouve, en supposant les orbites circulaires, qu’en une 
minute (i) laTerre tombe sur le Soleil de 10“,t)0, et laLuue sur la Terre 


(!) Nous fîiisons le calcul pour une niiiiutc au lieu d’une seconde, afiti d'avoir des 
nonibres (]ul ne soienl pas par troj» petits. 



































NüTICK si:ll LA JIKSUIŒ DES MASSES 




de 4'“,90; mais, la Lune est en inoyeune 380 lois plus rapprocliée tle 
nous que le Soleil; si elle était aussi éloignée que le Soleil, elle ne 
tomberait sur la Terre que d’une quantité égale à 4”,90 divisés par 
le carré de 386, ce qui donne O*",000 0328. Ainsi, on peut dire que la 
Lune placée en repos successivement îi la même distance du Soleil 
et de la Terre, tomberait vers ces deux astres, en une minute, de 
10“,60 et de 0“, 000 032 8. Donc la masse du Soleil est égale à celle 

10 6 

de ta Terre multipliée par le nombre——jr—— = 323000. Ainsi la 

vUIJfUu 

masse du Soleil est 323OOO fois plus grande que celle de la 
Terre. 

On remarquera que, |>our faire le calcul cî-dessus, on est obligé 
de supposer connu te rap]»ûrtdes distances do la Terre au Soleil et à 
la Lune et, par suite, la distance du Soleil à la Terre; suivant que, 
pour cette dernière, on adoptera tel ou tel nombre, on trouvera des 
valeurs différentes [tour le rapport de la masse de la Terre à celle du 
Soleil. 

Le procédé jirécédenl peut être employé sans moditication pour 
déterminer les masses des planètes qui ont des satellites; il exige 
seulement la connaissance des grands axes des orbites de la planète 
et de .ses satellites, et les durées des révolutions sidérales sur ces 
orbites'O, quantités qui sedétluisent aisémentdos observations. Pour 
.Jupiter, par exemple, on poui-ra employer chacun des satellites, ce 
qui donnera quatre déterminations itulé|iendantes pour la niasse de 
la planète. On les combinera d’après leurs précisions respectives, en 
se confonnaul aux règles <lu Calcul des probabilités, et Ton aui'a 
ainsi une valeur très exacte du rapjtnrl de la masse de Jupiter à celle 
du Soleil. La détermination la plus récente, et qui paraît aussi la 

plus ]u‘écise, est celle de .\I. Scluir, 

La masse de Saturne résulte des observations des deux plus 
gros satellites, Titan et Japet; les mesures de Bessel conduisent au 
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(1) Voici la formule iiuî exprime le rapport tlè la masse m d\Hie planète â la 
masse M du Soleil : 


nt _ /T Y 

M “ 1^77^ \t) 


n et T dési^tïient le clerui-^iand axe de l'orbite elliptique de la planète et la durée de 
sa révolution sidérale autour du Suleil ; et sont les quantités analofçues pour 
Torbitc elliptique décrite par le siilellite autour de la planète. 
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nombre;r 777 rr) celles loutes rêceiiles de M. 11. Slruve, à ■ > on oenl 

3bü-2 3498 ^ 

1 

prendre, en chilires ronds el néanmoins précis, ^ • 

^ * 3500 

M. .Newcomb a déduil tie ses observiTilions des quatre saleltiles 

1 

d’Uranus la masse de la planète éaale à —■ ■■ ; enlin, le même astro- 

’2‘260U 

nome assij^ne à iXeptune la masse , résultat des observations de 
son unique satellite. 

Un peut aujourd'hui, depuis la tiécouverle récente des satellites de 
Mars, délei'ininer la masse de Mars avec une exactitude plus grande 
qu'aiiparavanl. M. A. liall a obtenu ainsi un nombre que nous 

rouirons a 

Il nous restera donc seulement à dire comment on a pu déter¬ 
miner l(*s inas.ses de Mercure et de Vénus, les seules planètes 
auxquelles on ne connaît pas encore de satellites, 

7. Avant d’alutrder ce sujet, il convient d'indi(|uer d'autres pro¬ 
cédés qui ont été employés avec succès pour calculer la masse de 
Jupiter. Cette masse, tout en n'atteignant pas la millième partie de 
celle du Soleil, prédomine <i’unc façon marquée dans le système 
planétaire. A elle seule, elle vaut [dus dedeux fois, et presque deux fois 
et «lemic la somme des masses de toutes les autres jdanèles, Jupiter 
est d’ailleurs a.ssez éloigné du Soleil, el l'on conçoit que, si un cor])S 
qiielcompie vient à passer près de celle planète, elle exercera sur lui 
une action considérable, qui pourra inêine quelquefois remporter 
sur celle du Sfdeil. .\insi, dans certains cas, Jupiter peut exercer sa 
prépondérance, notamment sur les comètes qui passent à sa porlée. 
La chose s'est vue déjii : la cotnète «le 177ü, dite cûmèfe de Lexrll, a 
paru se mouvoir dans une orbite elliplitjue, nettement accusée, avec une 

"2 

période de 5 ans 7. Comment se fait-il que celle comète n’ait pas été 

O 

aperçue auparavant? Lexell a donné la réponse en montrant par se.s 
calculs qu’en 1769 elle avait drt passer fort pi‘ès de .lupiter, de 
manière à en être 580 fois environ plus rapprochée que <iu Soleil ; 
l’action de Jupiter avait modilié la durée de sa révolution, beaucoup 
plus grande auparavant, el en avait fait une comète à courte période. 
On l’a clierchée depuis, à ses divers retours, calculés sur la période 

O 

de 5 ans 7; on ne l'a jamais revue. La raison en est qu’en 1779 elle 

O 
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s'c'sl aintcocliée de nouveau très près cie Jupiter, plus jtrès encore 
(jii'cn 176il ; il est même permis <le croire que, cotte seconde rois, elle 
a passé entre Jupiter el ses salclliles : de là, une perturbation 
nouvelle qui a dû être consitlérable. Jupiter nous avait donné pour 
un temps une comète à coni'le iiériode ; il nous Ta enlevée, IjO Verrier 
a étudié la marche de cetle cttmèle avec heaucoup de soin, et il a 
montré que les observations de 1770 ne sont ni assez nombreuses, ni 
assez précises pour que l’on jmisse assigner l'igoureuseineiit la roule 
qu’elle a dû suivre après la grande perturbation de 1779. Il est pos¬ 
sible, bien qu'assez peu [)robable, rpéelle ait été rejetée dans une 
orbite hyperbolique, auquel cas elle serait perdue pour nous sans 
retour ; mais il peut se lairo aussi qu'elle ait confiniié son mouvenieut 
sur rune ou l'autre d'une série d'clüpscs ipie l.e Verrier a calculées. 
On sera ainsi à nième de reconnaître son identité avec l'une <ies 
comètes dont nos Catalogues s'enrictiissent tous les jours. Si ce cas 
se présentait, et nous le sigimbms ii ratlention des astronomes, on 
aurait à résoudre l’un des plus beaux problèmes de T Astronomie, en 
reliant les observations nouvelles à celles de 1770, ce qui permeltrait 
de déterminer avec une iitécision exceptionnelle la masse de Jupiter. 

I.e cas de la comète de bexell n'est pas unique, et les astronomes 
sont assez tlis[)Osés à penser (ju’un certain nombre de comètes à 
courtes périodes ont été amenées à circuler dans des orbiles 
nettement elliptiques par l'action de Jupiter. 

Tout récemment, un élève distingué du regretté Oppolzer, M. de 
llaerdtl, a communiqué à l'Académie des Sciences un travail très 
étendu sur la comèle de Witinecke, dont la période est île. 5®“%8, et 
qui éprouve du fait de Jupitei' des perturbations consiilérables; ces 
]>erturbatioMs ayunl été calculées avec le plus grand soin, il en est 

résulté, pour la masse de Jupiter, la fraction presque iden¬ 

tique à celle fpie M. Scliur adéiluîte des observations des saleltiles de 
Juidlcr. L'élude minulieuse des mouvements de la comèle de 

M. Fave a conduit d’ailleurs au nomlire . -, nui en dilfère très 

jl)47,78S * 

peu, comme on voit, 

8. Les comètes ne sont jias les seuls corp.s qui peuvent être très 
sensiblement inlluettcés par leur passage îi une petite distance de 
Jupiter. Dans le groupe des ustérnïdes, les derniers, les ]diis éloignés 
(in Soleil, peuvent sc rapprocher beaucoup de celle ])luuète; cela 
arrivera siirloul pour ceux dont les orbiles sont très excentriques, 
il en est plusieurs (jni, par la suite des temps, pourront être deux 
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fois, trois fois, ut jusqu’à huit ou neuf fois plus voisins «le 
Jupiter, à un nioinent donné, que du Soleil, l’armi ces planètes, 
nous filerons ‘l'i Thémis, 33 Polymnie, 49 Paies, 9ü AiUiope, 
153 Ililda cl l 75 Androinaque. On aura là une autre voie précieuse 
pour dé terni iner avec une grande exactitude la niasse de Jupiter. On 


a déjà trouvé de celle manière ]Q/-y 


en partant des mouvements 


de Thémis. 

L’accord des valeurs obtenues pour la masse de Jupiter, jiar les 
satellites, par les comètes et par les astéroïdes, est bien remar¬ 
quable; il est une confirmation importante de la loi de Newton, et 
montre que, à des distances égales, rattraction de Jupiter sur runilé 
de masse prise dans des corps assez denses, comme les satellites el 
les astéroïdes, ou dans des corps d'uiic ténuité extrême, comme les 
comètes, est toujours rigoureusement la même. 

On jieul ainsi élcndi-e à Jupiter le résultat bien constaté pour la 
Terre, qui attire de la même façon les corps de natures les plus 
diverses placés à sa surface. M. de Ilaerdtl adojite finalement le 
nombre 1U47,’20, cl il pense qu’il est exact à quelques centièmes 
près. Si l’on veut garder toute ta réserve désirable en pareil cas, on 
peut affirmer, senihlc-t-il, rexactilude du chiffre des dixièmes, et l'on 


voit (pi'on connaît la masse de Jupiter à 


l 

1 ouoo 


de sa valeur, ce qui 


est encore un fort lieau résultat. 

9. On peut évidemment aussi chercher à déterminer la masse de 
Ju|»itcr en parlant des perturbations considérables que celte planète 
fait éprouver à Saturne; c’est ce qu’a tenté Bouvard, et en dernier 
lieu Le Verrier, à la lin de sa théorie du mouvement de Saturne. 
Jupiter peut, en effet, altérer de plus de 1® la position de Saturne. 
Il nous est irnjmssible d’entrer dans des détails de calculs très 
eompliqués, et nous nous bornerons à enregistrer la conclusion 
de Le Verrier : 

L’emploi des observations des satellites de Jupiter pour déter¬ 
miner la masse de celle planète a une supériorité incontestable; à 
notre époque sur remploi de la théorie de Saturne, à cause du trop 
petit nombre d’années il'observations(0 de Saturne dont on dispose ; 
mais, avec le temps, eetle supériorité s’amoindrira et l’emploi des 
perturbations de Saturne reprendra l'avantage, lorsque ces perlur- 


(1) lîO années. 
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hâtions, el surtout celles dont la période est voisine de 900 ans, 
auront eiîeclué un cycle complel. 

Cela expliiiuo la valeur assez erronée — ^ que Uouvard avait 

1U / U 1 0 

déduite, en ltt21, de sa théorie de Saturne, el ((ue Laplace jugeait 

•J 

exacte à —• de sa valeur. C’est par l’évaluation des perturbations 

lut) 

de Junon et de Vesta que Nicolal et Encke ont reconnu, en 

! I 

la nécessité d'aiigmenler le nombre de Bouvard de — ou de 

tle sa valeur. Par îles observations du quatrième satellite de Jupiter, 
f'ailes â l'Observatoire de Cambridge de 1832 à 1836, Airy a confirmé 

{•elle augmentation en donnant le nombre ; en 1841, dans 

IU47,b4 

un travail resté célèbre, Besset est arrivé à . 

l04/,yüi> 

Enfin la théorie des perturbations de Pullas conduisait Gauss, en 

1843, à une augiÈientaüon de ^ de la masse de Bouvard. 

10. Il nous reste à dire comnieiit on détermine les masses de 
Mercure el de Vénus, les planètes dépourvues de satellites ; on doit 
y ajouter la masse de la Terre, car nous avons expliqué qu’elle ne 
peut être Urée des observations de la Lune que si l’on connaît avec 
précision la distance de la Terre au Soleil (L . Si l’on avait les valeurs 
des masses de Vénus et de la Terre, on serait à ihême de calculer 
les perturbations que ces deux planètes l’ont éprouver <i Mercure ; 
ou peut faire tous ces calculs en laissant en facteurs les deux masses 
inconnues. Si l'on écrit qu’aux diverses époques <les observations 
de Mercure, et notamment au moment de ses passages sur le Soleil, 
la position calculée pour la planète coïncide avec la position 
observée, on aura une série d’équations de condition renfermant, 
d’abord les six inconnues fixant la route elliptique que parcourrait 
Mercure s’il existait seul avec le Soleil, ensuite les deux masses 
cherchées. Par des procédés de calcul, on arrive à isoler les deux 
masses qui devront vérifier un certain nombre de conditions. La 
théorie de Vénus en fournira d’autres entre les masses de Mercure 
et de la Terre; dans la théorie de Mars, ce seront les niasses de 
Mercure, Vénus et la Terre qui interviendront. 


(1} Il est vrai qu’on a fi’autres moyens de mesurer celte distunco; mais nous 
supposons que l’on veuille tout déduire de lu théorie des perturlialions. 
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Nous olditMidi’oiis donc ainsi un cerlaîn nombre d'équations 
contenant les trois masses clierctiées ; les ([uanlilés connues qui 
entrent dans ces équations ne sont pas rigourousement exactes, 
mais elles portent avec clics l'influence des erreurs inévitables 
commises dans les observations. D’ailleurs les observations précises 
des planètes n'embrassent pas encore un siècle et demi, et, pemlanl 
cet espace de temps relativement court, les perturbations mutuelles 
des quatre planètes inférieures restent très petites. On doit donc 
s'attendre Èi ce que la détermination des masses par cette voie soit 
beaucoup moins précise que quand on les déduit des observations 
des satellites. Il faut admettre, en outre, que la théorie des perlur- 
])ations a été faite avec le plus grand soin, et qu'aucun terme 
sensible n’a été omis. 

11. Quoi qu'il en soit, nous supposons aclueHement qu'on possède 
un certain nombre d'équations de eonditirm (il y en a plus de trois) 
entre les trois masses inconnues. Il s'agit de savoir si l'on peut 
donner à ces masses des valeurs telles (jue les équations soient 
vérifiées dans les limites des erreurs des observations. Le résultat 
tic la discussion de Le Verrier fut qu'en devrait d'abord augmenter 

de 1^ de sa valeur la masse adoptée pour la ’l'eiTe, et, par suite,, 
la rapprocher du Soleil de plus d’un million do lieues. I.a masse de 

Mercure a été trouvée égale à ; l.e Verrier avait introduit 

aussi la masse de Mars, parce qu’on ne connaissait jias encore le.s 
satellites de celle planète ; il obtint un iiombi'e qui ne ditlère que 

de ^ de celui «lue l’on a tiré depuis des observations des satellites : 

c'est \ine garantie de l'exactitude des calcul.s. 

Quant à la masse de Vénus, une difficulté singulière s’est présentée ; 

lu lliéorie de Mercure exigerait qu'on l’augmentât de — de sa 

valeur environ, tandis que celle du Soleil demande tjuc l'on n'y 
touche pas. 11 est impossible lie trouver une valeur (}ui .satisfasse 
aux deux théories; si l’une va lu'cn, l'autre laissera forcément à 
désirer. Le Verrier a conservé la masse de Vénus qui représente 
convenablement l’ensemble des observations du Soleil, et il a tout 
rejeté sur Mercure; c’est ainsi qu’il a été conduit à admettre l’exis¬ 
tence de planètes intramercurîelles. .l'ai traité ce sujet avec assez 
de détails on 1882, dans une Notice de à taquell e je 

renvoie le lecteur. Quoi (ju'il eu soit, pui.sque tout repose sur la 
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Cütinaissaiiuo oxacLc tle la masse tle Vénus, il serait bien utile de 
pouvoir la délerininer d’une façon plus directe et idus précise. Si 
Vénus avait un satellite, la chose irait toute seule. 

12. Or, peudaul loii^teiiips les astronomes ont pu croire à l'exisT 
leuce d’un satellite de Vénus ; il n'y a pas deux ans i[iie celle 
illusion leur a été délinitiveinent enlevée, et l'on nous penneltra 
sans doute, en raison de ractualilé de la ((ueslion, de donner une 
idée de la façon dont elle a été posée, et de dire comment elle a été 
résolue négativement [uir un astronome de JJruxelles. M. Stroobanl. 

Le salellilede ^'élulsa été signalé toutd'ubord par l’onlana à Naples 
en lt>4:}, observé par Cassini à l*aris en 1672 et I6b6, par Short à 
Londres en 174ü, par \. Mayer à Greilswald en 1739, par le 
P. Lagrange à Marseille, par Monlaigne à Limoges et l{«.*dki«*r ii 
Copenhague en 1761, puis par Hœdhiœr, et .Montharron à Auxerre, en 
1764, et en lin par Horrebow en 1768. 

Lambert chercha en 1777 à représonler les observations par une 
orbite elliptique (lue l’on peut rejeter sans crainte; car elle condui¬ 
rait, pour la masse de Vénus, à une valeur lU fois trop lorlc. 
L'existence du satellite était déjà liien douteuse, quand fui réllé- 
chissait que personne ne l'avait vu depuis 1768, ni \V. Ilerscbel, 
ni Lassell, ni A. Hall, qui ont cependant découvert des satellites 
extrême ment faibles à Saturne, l'ranus, Neptune et Mars. 

Il n’en est pas moins vrai qu'on pouvait se demander ce qu'avaient 
vu les divers observateurs. On savait déjà <iue, tians runedes obser¬ 
vations de Rœdkiœr, en 17G4, Uranus n'était qu'à '16' de Vénus; cet 
astronome l'aura pris vraîseinblabiemenl pour le salcllile de Vénus, 
et il aura manqué une belle occasion de découvrir Uranus di\-sept 
ans avant W. Ilerschel. 

.M. Stroobanl a réussi à montrer que, dans nu assez, grand nombre 
de cas, on a^uiil pris pour le satellite une étoile plus ou moins 
brillante qui se trouvait très près di* Vénus. Cela est arrivé nolani- 
inent à Rœdkiœr, les 4, 7 et 12 atuU 1761 ; trois étoiles connues de 
la 5*, de la 4® et de la 7' grandeur se trouvaient, en efl’el, dans les 
positions assignées au saleltile. De même ce sont deu.x étoiles de 8* el 
de 4® grandeur que Short et Horrebow ont vues à c<jté de Vénus en 
1740 et 1768. Il est donc certain désorni ai s qu’une bonne partie des 
(tbservalions du satellite supposé peuvent s’expliquer tout naturel- 
leincnl par la présence, dans le voisinage de la planète, tl’éloiles 
assez brillantes que les observateurs n’ont |ius cherché à idenlifier 
quelques jours après. 

11 reste encore un certain nombre d’observations inexpliquées; il 
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est possible qu'elles répundent aux posiLioiis oceu{)êes alors par 
quelques-uns des a stéroïdes les jdiis brillants. Üe toutes façons, on 
peut dire que la léj^ende du satellite de Vénus a vécu, et qu'elle n’a 
pas de fondement sérieux. 

Mais, s’il n’existe ])as de satellite de 4*, de o' ou inèine de 8* gran¬ 
deur, est-il certain qu’il n'y en ait pas un très faible, analogue aux 
satellites de .Mars, et que permettraient d'apercevoir tes lunettes 
gigantesques qui ronclionnenl aujourd'hui, notamment celles de 
Nice, Poutkovo, Washington et du mont Ilamillon? L’intérêt théo¬ 
rique très grand qui s'attache à la question doit êire un stimulant 
pour les observateurs (|ui disposent d’aussi puissants moyens 
d'investigation. 

13. .\près cette digression, revenons aux masses olitenues pour 
les divors<‘s planètes, nous les réunissons ici, en les exprimant au 
moyeu de la masse dé la Terre ])rise pour unité. 


.Mercui'i'... 


^ ^ » 


Wiius 


L;i Teri't’ 


ér ■ ■ i I- 


l.e SoIlmI 


1 Jupiter.. 310 

Î6 

4 Saturiu*..... 93 

5 

1 Uranuii. 14 

1 

10 Neptutu\.. 17 

.. 


Il nous reste à exprimer toutes ces masses au moyen de celle 
d'un corps déterminé, parmi ceux que nous pouvons manier à la 
surface de la Terre, et qui aura néeessairenient des dimensions très 
restreintes, par exemple une petite sphère en plomh. 

Il nous suflira de savoir conilnen de fois cette petite masse est 
contenue dans celle de la Terre; nous p(Rirrous remonter ensuite à 
la plu.s petite des planètes, Mercure, à la plus grosse, Jupiter, et 
enfin au Soleil lui-même. De la sorte, toutes les masses du système 
planétaire auront été comparées à nne niasse connue, placée sous 
nos veux. 

Le proldèiue qu'on vient de poser a été résolu par rexpéricnce 
célèbre dans laquelle Cavetidisli a réussi à mettre en évidence 
l’altracUon infinitésimale exercée à la surface de la Terre par une 
sphère en plomb pesant lb8'‘8 sur une petite balle placée dans son 
voisinage. 11 a déduit «le ses exiiérieuces la valeur de celte attrac¬ 
tion, et, en la comparant au poids de la Italie ijui représente à fort 
peu près ratlraclion (‘xercée sur cette halle par tmile la Terre, il a 
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pu dire combien de Ibis la masse de la Terre contenait celle de la 
sphère de plomb. Il est inutile d’écrire ce rapport, qui serait 
exprimé par un nombre entier renfermant 23 chiUres et n’olTrirait à 
l’esprit aucune représentation précise. On préfère, en supposant une 
distribution fictive uniforme de la matière dans tout le globe ter¬ 
restre, dire combien de fois ta masse d’un volume déterminé de 
cette agglomération contient la masse d’un égal volume de plomb, 
ou plutôt d’eau, dans les conditions usuelles de la température. 

Le ré.sultat de l’expérience de Cavendisb esl alors le suivant : dans 
la distribution lictive considérée, la masse d'iiii mètre cube de la 
Terre esl égale à cinq fois et demie environ la masse d'un mètre 
cube d'eau. On n’a plus qu’à se rei>résenter le volume de la Terre 
exprimé en inclres cubes, pour avoir une idée nette de sa masse, 
comparée à celle d’un mètre cube d’eau. MM. Cornu et baille ont 
repris les expériences de Cavendisb, en apportant à son procédé des 
modifications beureuses et profitant de toutes les ressources de la 
Physique actuelle; ils ont remplacé le nombre 5,48 de Cavendisb 
par le nombre 5,5t>. 

14. Mais, diront quelques lecteurs, vous nous donne/, la masse du 
Soleil, celle de .lupiter; ce sont leurs poids que nous demandons, 
La réponse est facile : il n’y a qu'à conserver les mêmes noml)res. 
On aura ainsi les poids de la Terre, du Soleil et des planètes en 
fonction du poids de I m, c. d’eau pris pour unité. 

U faut convenir cependant qu’il paraît singulier de parler du 
poids de la Terre, puisque c’est elle-même qui produit l'attraction 
et donne lieu aux poids des corps à sa surface. Mais on peut conce¬ 
voir qu’on découpe la Terre en mètres cubes, qu'on apporte chacun 
d’eux sur le plateau d’une balance, qu'on l’équilibre avec des poids 
connus, et qu'ensuile on le reporte là où on l’avait pris ; on fera de 
même pour tous les autres mètres cubes, et l’on arrivera ainsi à 
peser la Terre par fractions. La somme des poids sera précisément 
celle qui résulte des expériences de Cavendisb. De même, on peut 
supposer par la pensée <iu'on transporte ainsi successivement tous 
les mètres cubes dont se compose Ju]dler dans le plateau de notre 
balance; on arrivera à peser Jupiter, et l'nn trouveru le nombre qui 
résulte de ce qu’on a dit plus haut. 

On esl donc en droit de dire (|ue l’on arrive à peser en kilogrammes 
la Terre, les planètes et le Soleil. 

15. Masses des astéroïdes. — Pour les déterminer, il faudrait 
arriver a conslaler les perturitations qu'ils exercent les uns sur les 
autres, ou sur d’autres corps. Leur peu d’écla'l indique a prkn-i la 
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pelilesse de leurs mtisses. 11 est liien vrai que Vesla, dans des condi¬ 
tions favorables, iteut être visible à l'œil nu, et il s’en faut de peu 
qu’il en soit de même pour Cérès, Pallas et Jmion ; mais les autres 
sont très faibles; ils se présentent le |>lus souvent dans les lunettes 
eoiiime de petites étoiles com|)riscs entre la b' et la 13' grandeur. 
Dans ces conditions, il est certain que les perturbations mutuelles 
seront généralement insensibles, sauf dans le cas où deux de ces 
petits corps arriveraient à passer et à rester {jnelque temps assc 7 . 
lU’ès l'un de l'autre pour (jnc leur atlraetion récijiroque pût entrer 
en ligue à côté de celle du Soleil. 

C'est là CO qui a engagé plusieurs astronomes, et uolainment 
C. l-itlrow, h étudier et prédire les rapprocliements ou « coiijonc- 
lious physiques » des petites jdanètes. Ces recherches n’onl guère 
abouti <iu’à montrer la rareté relative d’iine |iro.\imité bien caracté¬ 
risée; il ne semble pas (|ue jusipi'ici on ail rencontré un rapproche¬ 
ment supérieur à huit fois la distance de la Lune à la Terre. Il v a 

■ V 

des pi’oxîmités plus grandes, mats entre les orbites et non entre les 
planètes, sauf dans un avenir éloigné; c'est ainsi (juc la plus courte 
distance des orbites de Thétis et Hellone est inférieure au dixième 
de la distance de la Lune à la Terre. 

Vil grand nombre de comètes traversent l’espace dans lequel se 
meuvent les astéroïdes; il pourrait donc se faire que Tun de ees 
derniers se trouvât, à un moment donné, très rapproché d’une 
comète, de façon à la Iroulder d'une quantité appréciable. On a pu 
croire un momeul que le fait s'élail produit ]»our la comète d’Encke: 
uii habile calculateur avait, en efièt, con.stalé dans le mouvement de 
cet astre un changement brusque qu'il avait été impuissaut à expli¬ 
quer autrement que par raltraciion d’un des astéroïdes. Il n’en était 
rien; tout se réduisait, comme on l'a vu depuis, à une petite erreur 
bien excusable dans renchevèlrcment des calculs nécessaires pour 
déterminer les perturbations de la comète. 

16. Si la masse d’un astéroïde isolé est tnqj peu de chose ]>our 
produire un efî’el visible, il n'en est jieul-êlre pas de même de leur 
ensemble. Le Verrier s'est proposé de voir ce que pourrait être cet 
elfel total sur Mars. l’armi les dérangements qu'un astéroïde peut 
faire subira cette planète, il en est un que nous considérerons en par¬ 
ticulier : c’est le très petit mouvemenl de rotation (lu'il tend à impri¬ 
mer au grand axe de l’orbite; un second a.sléroïde produira un 
mouvemenl analogue, très petit aussi, mais de mênu; sens. Ces quan- 
Lilés minimes sont nombreuses, elles s’ajoutent sans jamais se 
détruire, et leur somme peut arrivera être appréciable; on démontre 
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irailletirs que, pour calculer celte soiuiue, ou peut remplacer toutes 
les orbites des petites planètes par une orbite moyenne, tout le long 
de laquelle on distribuerait convenablement la masse totale des asté¬ 
roïdes, de manière à former un anneau elliptique. Kn supposant 
cette masse totale égale à celle de la Terre, Le Verrier a calculé que 
la [losilion de Mars vu du Soleil, et à son passage au périliélîe, serait 
déplacée de 11" tous les cent ans. Il en résulterait un déidacemenl 
beaucoup plus sensible pour la planète vue de la Terre; la discussion 
a montré que le quart seulement de ce déplacement serait très appré¬ 
ciable; comme on n’a pas pu le constater par les observations, Le 
Verrier a pu conclure que la somme des masses des astéroïdes, connus 
ou inconnus, ne dépasse pas lé quart de la masse de la Terre. 

17. Si l’on connaissait les diamètres apparents des astéroïdes, à 
des distances données de la Terre, on pourrait en déduire leurs 
diamètres réels, puis leurs volumes, et en tin leurs masses, en faisant 
une hypothèse sur les densités. Mais, dans les plus puissantes lunettes, 
les astéroïdes n’ont pas de disque appréciable, sauf Gérés, Pallas et 
Vesta, dont on a pu mesurer, ou plutôt apprécier les diamètres 
apparents. 

W. llerscliel a trouvé (l",3a et0",2'i pour Gérés et Pallas, et Mildler' 
0",6o pour Vesta; ce.s diamètres apparents se rapportent à la 
distance moyenne de la Terre au Soleil. Dans ces conditions, un 
diamètre apparent de 1" répond à un diamètre réel de V-ZÜ"*"; ou 
aurait donc pour les diamètres de Gérés, Pallas et Vesta, 

2 .%'"“, 170 “”, 470 “”; 

en supposant que ces astres aient la même densité moyenne que la 
Terre, c’est-à-dire presque une bus et demie celle de Mars, leurs 
masses rapportées à celle de la Terre seraient 

I 1 I 

13ÜÜ00’ 420000’ 20U00’ 

de sorte qu il faudrait cimj mille astres itientiquos à Vesta pour 
former le quart de îa masse de la Terre, c’est-à-dire la limite donnée 
par Le \errier! Celte limite est certainement beaucoup trop élevée. 
En aucune circonstance Herschel n’a pu trouver un disque percep¬ 
tible à Junon, Lassell n a pas été plus heureux, niénie avec un 
grossissement de IÜÜÜ fois; enfin, les diamètres apparents des 
autres astéroïdes sont encore beaucoup plus petits. 

La comparaison de Téclat de Vesta à ceux des astéroïdes décou¬ 
verts depuis 1845 indique que le diamètre moyen de ces derniers est 
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au plus égal au cinquième de celui de Vesta. M. Svedstrup a calculé 
ainsi récemment, d’une manière assez plausible, que la somme des 
masses de tous les astéroïdes actuellement connus serait égale à 
cinq fois environ celle de Vesta, soit la qxiatre-miUième partie de la 
masse de la Terre ou la cinquantième partie de celle de la Lune. 

Il convient, toutefois, de remarquer que les mesures des diamètres 
apparents de Cérès, Pallas et Vesta présentent de grandes diffi¬ 
cultés, et que les nombres donnés ci-dessus pour ces diamètres ne 
méritent peut-être pas une grande confiance ; cependant, quand on 
songe que le diamètre apparent du premier satellite de Jupiter n’est 
que de 1", et qu’il a pu être apprécié assez sûrement par divers 
observateurs, on a des raisons sérieuses de supposer que le diamètre 
apparent de Vesta ne dépasse pas lui-niêine 1". Si cette limite était 
atteinte, la masse totale trouvée ci-dessus devrait être multipliée par 
3 ou 4; elle resterait encore uiinime. On ne peut s'empêcher de 
remarquer que, si les astéroïdes ont cOFnblé la lacune signalée 
icpuïs longtemps par la loi de Bode, la planète fictive qui pourrait 
les remplacer tous n’a qu’une masse extrêmement faible par rapport 
il celles des anciennes planètes, mêine par rapport à celle de Mars. 

Il nous reste, avant de quitter ce sujet, à dire un mot d'un procédé 
indirect, fondé sur la photométrie, par lequel on a cherché à se 
faire une idée des diamètres des astéroïdes. La lumière qu'ils nous 
envoient |»rovicnt du Soleil et est réfléchie par eux. Si on les 
suppose sphériipies, la quantité de lumière qu’ils nous transmet¬ 
tront dépendra de leurs diamètres, de leurs distances au Soleil et à la 
Terre, et des pouvoirs réflecteurs aux divers points de leurs surfaces. 
Les expériences |duitométriques faites jiar ZoUner indiquent que les 
pouvoirs réflecteurs moyens ne sont pas très différents, quand on 
passe de l'une à l’autre des anciennes planètes. Si l'on admet le 
même nombre pour les astéroi'des, on voit que, si pour chacun 
d'eux on mesure l’éclat, et qu’on le cofiipare à ceux de Mars ou de 
Saturne, ce qui est possible par la j) ho tomé trie, on pourra en 
conclure les rapports des diamètres des astéroïdes à ceux de Mars 
ou de Saturne. Telle est la voie qu’a suivie M. Pickering depuis une 
dizaine d’années. Voici quelques-uns des nombres qu’il a obtenus : 


km 


km 


Junoii. 

VesU... 


m . m * 


151 

269 

5ia 

82 


BrunhiUJf'.. 

Eva,,.,. .P. 

.Ménippr* 


33 

23 

20 




On a bien saisi tout ce que le procédé renferme d’hypothétique. 
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Cependant, on reinar<iuera que les diamètres assignes |)ar M. Picke- 
ring à Pallas et Vesta ne ditl'èrent [tas trop de ceux qui ont été 
déduits des mesures des diamètres aiqiareuls. Il semble que la 
pholomélrie soit en état de donner avec assez de i>récision, pur suite 
des compensations, les rapports des diamètres moyens des diverses 
classes dans lesquelles on peut ranger les astéroïdes d^près leurs 
grandeurs stellaires. 

On remarquera la petitesse <rKva et de Ménippe, qui n’auraienl 
guère })lus de 20''“* de diamètre ; trautres encore sont, sans doute, 
beaucoup plus petits. Il y a lieu de se demander si, comme paraissent 
llndi([uer les décou ver les des dernières années,, on arrivera, en 
augmentant ta puissance des instruments de recherche, à découvrir 
des corps de plus en plus petits, de manière a trouver réalisés tous 
les degrés de transition, de[)uîs la grandeur de Vesta jusqu'aux 
faibles dimensions des bolides que rencontre journellement la 
Terre; cetie question n’est pas dépourvue (rinlérét. 

Il résulte de ce qu'on vient de lire que, très vraisemblablement, 
banneuudes astéroïdes n’exerce et ii’exercera pendant très longlcmjvs 
aucune influence aiq)réciable sur les mouvements des [ilaiiùtes. 
L’induence des coniôles paraît {ievoir être encore plus minime; on 
n’en a trouvé de Irace nulle part, et c'est ce que leur ténuité extrême 
et leur Iransparcnce i^ermcttaient de sujqmser tout d’abord. On a 
pu, eu eflet, olïserver de petites étoiles à travers les queues et 
meme a travers les noyaux de certaines cornèles, sans que la Inrrdère 
de ces étoiles parut adaiblie on déviée d'une façon api>réciable. 
Nous nous contenterons de rappeler ici fine M. lioclie a prouvé que 
la masse de ta belle comète de Donali (1858) n'élaîl j>as la vingt 
millième partie de celle de la Terre, et tout indique que cette limite 
est encore beaucoup trop grande* 

18. Masses des satellites, — Nous commencerons par celui qui 
nous intéresse le plus, la Imnc. Dans l'ordre d’idées tjiie nous avons 
adopté, il y a lieu de se rendre compte des perturijations que la 
Lune cause dans les mouvements des corps qui eu approcheitl le 
plus,, donc dans tes [uouvemenls <le la Terre* 

Est-ce à dire que la Lune, à une aussi ]>etile distance, puisse 
exercer une influence notable sur îe mouvement annuel de la Terre 
autour du Soleil? Oui, comme nous allons essayer de le prouver. 

Si la Terre existait seule avec le Soleil, elle décrirait son ellipse 
conformément aux lois de Kepler. La présence de la Lune la dérange 
et récarte un peu de celle ellipse à chaque instant. 

Soient [fîg. 139) S, T et L les positions du Soleil, de la Terre et de 
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la Lune k un inoineni donné ; G le centre de gravité do la Terre et de 
lu Lune. Ce centre de gravité est un point qui partage la distance de 
la Terre k la Lune dans le rapport inverse des niasses de ces deux 

corps, et qui, par suite, est beaucoup plus voisin de la Terre que de 
la Lune. 

Or, on démontre en Mécanique que le mouvement du point G est 
le niêine que si l'on y supposait réunies les masses de la Terre et de 
la Lune, el Iransportée.s iiarallèlcmcnt k elles-mêtnos les forces 



d'attraction TA et LIi provenant du Soleil. Comme la distance LT 

1 

n’esl guère que le de ST, on voit, |tar un calcul facile, mais qui 

ne saurait cependant trouver place ici, (jue le point G se mouvra à 
fort peu près comme s'il était attiré k chaque instant par le Soleil en 
raison inverse du carré de GS. C'est donc ce point G qui va décrire 
une ellipse, el non pas la Terre. Pendant qu'il se mouvra sur son 
ellipse, le rayon GT tournera autour du point G suivant la môme loi 
«rue le rayon LT autour de la Terre regardée comme fixe; ce rayon 
coïncidera avec GS k tontes les pleines el nouvelles lunes, effectuant 
sa révolution d’un mouvement sensiblement uniforme. Si donc on 
considère le mouvement angulaire de la Terre vu du Soleil, ce 
mouvement sera égal au mouvement relativementsimpledu rayon SG 
augmenté ou diminué du petit angle GST, qui atteindra évidemment 
sa plus grande valeur lorsque l'angle GTS sera droit, c'esl-k-dire 
dans le premier elle dernier quartier. 

Mais nous jugeons du mouvement de la Terre par le mouvement 
apparent du Soleil; ce mouvement sera ilonc troublé comme l'était 

le précédent. Tous les 14 jours le Soleil sera en avance ou en 
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retard, sur sa position normale, du petit angle ci-dessus. La ques¬ 
tion se présente donc ainsi : 

Existe-t-il, dans le mouvement apparent du Soleil autour de la 
Terre, en dehors de la partie elliptique, une petite inégalité, nulle 
dans les pleines et nouvelles lunes, maxima dans un sens ou dans 
l'autre aux quadratures? Et s’il en est ainsi, quelle est la grandeur 
de cette inégalité? 

La discussion minutieuse des observations du Soleil a prononcé; 
elle a montré aux quadratures uu écart maximum, en plus ou eu 
moins, de 6",5. 

Cela posé, dans la figure 13H, on sait que ST est égal environ ;i 
400 fois LT, et que, dans le triangle STG supposé rectangle en T, 
l'angle TSG est égal à 6",a ; un calcul extrêmement simple permet 

LG 

d’obtenir la valeur du ra[tport — ; on le trouve égal à. 81. Ainsi, la 

1G 

I 

masse de la Lune est la ~ partie de celle de la Terre. 

O I 

ün peut se demander s’il est facile de mettre en évidence dans 
le mouvement apparent du Soleil une jietite inégalité de 6'^,5. Pour 
le voir, il suffit de remarquer que cette inégalité aura pour résultat 
d’avancer ou de retarder le passage <lu Soleil au méridien de quatre 
dixièmes de seconde de temps; entre le premier et le dei'oier quar¬ 
tier de la Lune, il y aura donc, en tenant compte du mouve¬ 
ment régulier du Soleil, une différence de huit dixièmes do 
seconde de temps, pres(iue une seconde. C’est une <piantité fort 

appréciable. On pourra se tromper peut-être du ^ de celte valeur en 

une seule fois; mais on est à même de répéter tous les mois la même 
détermination. Depuis les oliservalious de Hradley (1700) jnsqirà 
nos jours, on aurait pu répéter '1 600 fois la mesure dans le même 
observatoire. On conçoit donc ({u'on arrive ainsi à une précision 
très satisfaisante. 

N’est-ce pas là un résultat bien étonnant, qu'un astronome puisse 
arriver à trouver la masse de la Lune eu observant régulièrement 
le Soleil? 

Nous avons dit [ilus liant, à dessein, que la masse de la Lune 
peut se déterminer par les perturbations qu’elle cause dans les mop- 
delà Terre; c'est qu’en effet la Terre peut être considérée 
comme animée de deux mouvements ; son mouvement de circula¬ 
tion autour du Soleil et son mouvement de rotation sur elle-même. 
Dans le dernier, le Soleil se joint à. la I.iine pour produire un dépla- 
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cernent séculaire de l’axe terrestre, la précession des équinoxes, 
dont la période est de *26 000 ans. Mais,outre ce inouvement général 
t(ui fait décrire au pôle céleste un cercle de 47* de diamètre en 
26 000 ans, il en est un autre, <le balancement autour de la position 

"2 

inoyeune, qui se reproduit à IK ans^d’intervalle, et qui est causé 

uniquement par la Lune. Ce mouvement de balancement peut 

*) 

déplacer le pôle de 18",oen 18 ans ^ ; il se traduit par un change- 

ment de |)osition des étoiles, et de la grandeur de ces changements 
on peut conclure aussi la valeur de la masse de la Lune. Ce n’esl 
donc plus le Soleil, qu'il faut (îhservcr, mais les étoiles; le résultat 
n'cu est pas moins suriirenant. Le déplacement est plus sensible que 
dans le cas du Soleil, mais il faut attendre 9 ans pour avoir la varia¬ 
tion totale; il est vrai qu'on peut faire concourir Èi la détermination 
un grand nombre d'étoiles pour augmenter la précision du résultat. 

Kiifin, si les deux mouvemoulstlout ou vient de parler coiisliluent 
le mouvement total de la Terre ilans le svstème solaire, il v a lieu de 
considérer le.s mouvements de l'océan à la surface de la Terre, ou 
les marées. Ce phénomène est produit, comme ou sait, par lesaltrac- 
tioiis combinées du Soleil et de la Lune; la i^arl de ta Lune dans le 

phé nomène est égale à*2fois ^ environi celle du Soleil. Kn combinant 

<runc façon convenable les observations île marées faites à Brest 
l>endanl un temps très long, on a pu séitarer les deux elTels, mettre 
en relief celui de la Lune et délerininer ainsi sa masse. 


19. Masses des satellites de Jupiter. — Le premier procédé 
employé pour la hune ne doiuierait rien ici, il'abord parce que les 
petites irrégularités qui soiil causées dans le mouvement de Jupiter 
par ses satellites dépendraient de quatre inconnues, les masses des 
satellites; mais il y a plus : le plus gros des satellites, le troisième dans 
l'ordre des distances à partir de la planète, n'a pas une masse égale à 

la i yi ' v.qq pertie de celle de Jupiter, de telle sorte que l'angle analogue 


à GST.dansla ligure 139, est très petit. 11 n'y a pas d'autre moyen que 
celui qu’on a employé pour déterminer la masse de Vénus : il faut cher¬ 
cher à mettre eu évidence les perturbations que les satellites exer¬ 
cent mutuellement les uns sur les autres. C’est ce qu’a fait Laplace 
dans une théorie admirable qui constituera sans doute son plus haut 
litre à l'admii’alion de la postérité. .\ous ne pouvons songera en 
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donner une idée ici, cela nous eulraîneiait lro[t loin; nous nous 
contenterons de reproduire les nombres obtenus par Laplace pour 
les masses des satellites, celle de Jupiter étant représentée par i : 


1"' satellite 


U 


.'.90(10 

1 

iïïôüô 


3" su tel U t(? 


tlOOO 

1 

■ 23000 


La masse du troisième est un peu plus du double de celle de la Lune. 

Satellites de Saturne. — Saturne est, comme on sait, environné 
d'un système d'anneaux et de 8 satellites qui en font l'un des objets 
les plus curieux du ciel. Le plus gros. Titan, peut être aperçu avec la 
lunette la plus faible; aussi Iluygens l’a-t-il découvert dès I65ü. Une 
lunette de 0’",10 d’ouverture jiermet de voir Japet, Uhéa, Dioné et 
Télhys, que 1). Cassini a découverts à l’Observatoircde Uarisde 1671 
à 1684. Kncelade et Mimas, dont on doit la découverte à W. IlerscheL 
en 1789, ne peuvent être aperçus qu’avec do puissants instruments. 
Enfin, le plus faible de tous, llypérion,découvert simultanéinenl par 
Bond et Lassell en 1848, est un des objets les plus difficiles à 
observer. On est ainsi amené à |)ensor (|ue,s’il existe dansle système 
des satellites de Saturne des perturbations ap|U'éciables pour nous, 
elles proviendront surtout de l'action de Tilan. 

Le satellite le plus éloigné de la i.danètü, Japet, se meut sur une 
orbite très sensiblement inclinée sur le jdan des anneaux, qui 
contient, à fort peu près, les orbites des sept autres satellites. Si 
Tilan peut exercer sur Japet des perturbations apjn'éciables, elles se 
manifesteront surtout sur le nœud de l’orbite de Japet qui devra en 
éprouver un mouvement rétrograde, l^a discussion d’une observa¬ 
tion curieuse, mais peu précise, faite par Cas.sini en 1714, a prouvé 

1 


([ue la masse de Titan est au [ilus la 


l>artie de celle de 


11 üUb 

Saturne. 

Les mouvements d’ilypérion étaient restés très énigmatiques jus¬ 
qu’à ces dernières années; il faut dire d’abord que, depuis sa décou¬ 
verte, ce satellite n'avait presque pas été observé, sans doute à 
cause de son extrême faiblesse, jusqu’en 1875, époiiiie à partir de 
laquelle M. A. Hall Ta suivi rcgulièreineiil avec la grande lunette de 
Washington, la même qui lui a permis de découvrir les satellites de 
Mars en 1877. Après bien des essais, M. Hall a reconnu que le grand 
axe de forbile elliptique d’Hypérion es! animé d'un nioiivemenl de 
rotation considérable, uniforme et rétrograde, de manière à faire 
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une révolution complète cii 18 ans environ. Il restait à trouver la 
cause d’un effet aussi considérable ; on avait recoutré là un cas 
théorique des plus singuliers, (|ui a été éclairci récemment par les 
travaux de MM. Newcomb, Tisserand, O. Stone et Ilill. Il résulte 
notamment des calculs de ces deux derniers astronomes que la 


masse de Titan est égale à la partie de celle de Saturne, soit 

environ une fois et demie la masse de la Lune. 

C’est jusqu’ici la seule donnée positive que l'on ail sur les masses 
des satellites. Des recherches photométriques de M. Dickering per¬ 
mettent de trouver les valeurs plus ou moins plausibles des dia¬ 
mètres des autres satellites comparés à celui de Titan, et, en sup¬ 
posant que la densité soit la même pour tous, on obtient les nombres 
suivants, relativement auxquels bien des réserves sont permises, 
pour les masses des satellites, celle de Saturne étant représentée 
par I : 


\l 1 rTTf) ^ 

1 

Itliéu . 

ïlypéi'ioii. .. ... 

1 iaI 

1 

F* n^plriili" 

500000 

1 

32000 

l 

Tf^thvs! . 

270000 

t 

1800000 

l 

üioné.. 

75000 

1 

«5000 


tioooo 


On voit combien doit être grande la prépondérance de Titan qui 
jo\ie dans le système de Saturne un réle analogue à celui de Jupiter 
dans le système planétaire. 

On détermine la masse totale des anneaux en observant les petits 
mouvements de rotation imprimés par leur attraction aux grands 
axes des orbites des satellites; on a trouvé ainsi celle masse égale 


à la partie de la masse de Saturne. 

On ne connaît rien de précis sur les masses des satellites d'Uranus 
et de Neptune. 

Les deux satellites de Mars sont extrêmement petits; des considé¬ 


rations pholomélriquesonl comtuil les astronomes américains à leur 
assigner des diamètres de 10''“ environ, ce qui les rangerait parmi 
les plus petits des astéroïdes aujourd'hui connus. Kn adoptant ce 
chiffre de 10"“, on a fait la remanjue qu’il a été possible de voir le 
satellite extérieur il des momenls où sa distance à la Terre était égale 



























NoTICt: suit I.A .MKSUHI-: I>ES MASSES. 


il sept millions de lois son diamètre; c’est à peu près ta proportion 
d'une boule de ü“,l de diamètre, qui serait vue à la distance de Paris 
à Marseille. Cette comparaison est liîen faite pour donner une idée 
de la puissance des inslrunieiits actuels. 

20. Masses de quelques étoiles. — l.'ue fois connues les masses des 
divers corps du système planétaire, il était bien naturel de cliercber 
à se liiire une idée des masses des étoiles. Cela était impossible à 
l’époque de Newton, et ce n'est que trois quarts de siècle après sa 
mort qu’une décoin’erlc fondamentale dans le domaine de l’obser¬ 
vation a permis de faire quelques pas certains dans cette voie 
nouA'elle : nous voulons parler de la découverfe, faite en 1802, par 
W. Herschel des mouvements relatifs dans quelques étoiles doubles. 
Ce grand observateur a rnis hors de doute les dé|>lacements relatifs 
des deux composantes d’un certain nombre de systèmes binaires, 
déplacements portant sur la distance des deux étoiles et sur (a 
direction de la droite qui les réunit. Cette branche nouvelle de 
rAstronomie a pris un grand essor dans le cours de ce siècle; eu 
même temps «[u’oii a étendu dans une proportion considérable le 
nombre des systèmes dans lesquels le mouvenienl relatif est nettement 
accusé, on a été à même de voir plusieurs des satellites d'Ilcrschel 
effectuer une révolution complète autour de leurs étoiles princi|>ales. 
On a constaté que, dans tous les cas, l'iine des étoiles décrit autour 
de l'autre, sur la sphère céleste, une orliile elliptique, conformément 
à la loi des aires. Les lois de Kepler se li’Oiivaient ainsi transportées 
eu partie, du système solaire, dans un grand nombre de systèmes 
stellaires. On a vu immédiatement (pie ces mouvements elliptiques 
s’expliquaient aussi facilement ([uc ceux des planètes autour du 
Soleil, en admettantque lesdeux étoiles d’uu même système s’attirent 
suivant la loi de Newton. Ces mouvcineuls pourraient, à la vi'rité, 
être expliqués aussi par une série d’autres lois que l'on connaît très 
bien aujourd'liui, mais dont la probabilité est à peu pi'ès mille; les 
unes exigent, en etfet, que l’attraction exercée par une étoile ne soit 
pas la même sur tous les points situés à la même distance dans des 
directions différentes; d’après les autres, l’attraction augmenterait 
au delà de toute limite avec l’éloigueinent du corps attiré. On est 
donc en droit de dire ([ue la loi de Newton ne préside pas seulcmenl 
aux mouvements du système solaire, mais (pi'elle régit aussi ceux 
que présentent les étoiles multiples. 

Si, dans un groupe binaire, deux étoiles s’attirent en raison inverse 
du carré de la distance, ce n'csl pas simplement parce ([u'elles soni 
assez voisines; le rapprochement n'a d'autre effet que de rendre les 
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iiiüuvcmenls plus sensibles, et de nous permettre de les mesurer 
dîHis un intervalle de temps relativement court. On est en droit de 
penser que deux étoiles situées à des distances quelconques s’attirent 
suivant la même loi que les deux étoiles voisines d’un système 
binaire ; les mouvements qui en résultent finiront par devenir 
appréciables dans le cours des siècles, et l’on peut dire dès à présent 
que la loi de Newton mérite bien d’étre appelée la loi de la gravitation 
universelle. 

Parmi les diverses étoiles doubles, il en est quel<(ues-unes dont 
les distances à. ta Terre sont connues, üans ce cas, on peut calculer 
en mètres la quantité dont le satellite tombe en une seconde sur 
leloile princi(>ate ; le calcul est le même que quand ü s'agit d’une 
planète et du Soleil. 11 y a btulel'ois une remarque importante à 
faire : la ciiutc en question se compose en elTel de deux parties, celle 
du satellite sur l'étoile principale supposée fixe, et celle de l’étoile 
principale sur le salellile regardé comme fixe à son tour; cela résulte 
de ce (pie les deux étoiles s’attirent tmdtœllemenf., et que le rappro- 
rlieinent total est la somme fies rapprochemenls partiels. On comprend 
que les choses se passeront comme si rébtiic principale était regardée 
comme fixe, mais sa masse étant augmenléc de celle du satcliilê. 11 
en est de même, d'ailleurs, flans le syslème solaire, et si nous n'en 
avons pas parlé, c’est qu’il nous était permis de négliger les masses 
des planètes imi comparaison de celle du Soleil. 

On pourra d<»nc déterminer la cliule du satellite on une seconde, 
et calculer ce tjue serait cette chute si le salellile était placé à une 
distance de son étoile égale à ta distance de la Terre au Soleil. Mais 
on sait de combien le satellite tomberait alors sur le Soleil, puisqu'il 
tomberait comme !a Tei’re. Le rapport des deux chutes donnera le 
rapport de la somme des niasses des deux étoiles à la masse du 
Soleil (1). 


(l) La forma le à emjiloyur est la suivante : 


m + 

ÿ] 



f 


m et désignent les niasses <les Jeux éloilesT M celle du Soleil ; ü est Vangle 
exprimé er» secondes, sous lequel on verrait de la Terre le demi-grand axe de l'orbite 
du satellüe, si ce demi-grand axe était perpeiuUculuire au rayon visuel; pest la 
parallaxe annuelle du groupe Vûiiairc, donnée en fractions de seconde, et enfin T 
désigne la durée, en années et iVcactions d'année, de la révolution du salellile sur 
son orbite. 
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Voici les nombres obtenus pour quatre groupes dont la «listancc à 
a Terre paraît assez bien connue (i). 


a Centaure. . . 
■r^ Cassiopée.. . 
10 P Opliiucus. 


8onnm(* 

(îes masses* 

. 1,R fois 

. 8,3 


celle du Soleil 




n 


2,0 


1,0 


i> 


}> 


n 


.\insi, voilà une étoile de première grandeur, a du Centaure, dont 
ta masse est presque double de celle du Soleil ; puis l'étoile y, Cassiopée 
à laquelle son éclat n’a mérité que la 4* grandeur, qui a une masse 
supérieure à huit fois celle du Sedeil. I.es deux dernières, 7Ü p 
Ophiucus et '>* Ëridan, sont cataloguées comme étant de la 

grandeur 4 

O 

N’esl-ce pas là un magnifique résultat, fournissant la pj'euve 
directe et concluante «juc les étoiles innombrables sont toutes des 
soleils comparables au nôtre, et qu’iiiversement le Soleil n'est qu’urn- 
étoile, pas plus importante que celles ipiî figurent dans les classes 
inférieures de nos Catalogues! 

tl nous reste, pour terminer, à pîirler d'une étoile doul>le d'un 
genre particulier et très curieux. 

21. Sirius et son compagnon. — On sait aujourd’hui qu'un très 
grand nomlire d'étoiles sont animées de mouvements propres qui, 
vus de la Tein-e, semblent très petits; quelques secondes en iin an, 
en projection sur la .sphère. Ces mouvements ont pu être jusqu'ici 
considérés comme uniformes : si l’on reporte les jjosilions annuelles 
sur une carte céleste à grande échelle, on constate en efl'el qu’elles 
sont toutes distribuées sur une même droite, à intervalles égaux. On 
aura doue à déterminer une fois pour toutes deux nombres inva¬ 
riables, les mouvements proftres annuels en ascension droite cl en 
déclinaison, et, une fois ces nombres connus avec précision, on sera 
à même de fixer d’avance la position qu’occupera l'étoile sur la 
splière céleste à une époque quelconque. 

On doit à Bessel des délerminations très exactes des mouvemenls 
propres de 36 étoiles fondamentales; il les a obtenues en comparant 
ses propres observations à celtes de Bradley. Les rccliercbes qii’it 


(Is Les parallaxes airnuelles des 4 éloiles en qucsiion sont 0'',S0; 0'',15; 0",17; 
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efîeclua k celte occasion le conduisirent à un résultat t'orl inattendu : 
le mouvement de Sir tus n’était pas uniforme. Voici, en eCfet, les 
erreurs que laisse subsister dans les ascensions droites de Sirius, 
observées pemlanl près d’un siècle, riiypothèse d'un mouvemenl 
uniforme; chacune d’elles est tlêduite tl'iin nombre considérable 
d’observations : 



U,00 


— 0,03 

1767.. __ 

— 0,08 

1828.. .. . 

— 0^03 

i à h I Cii hA 

-h 0,a:i 

1830.. 

+ 0,05 

1806 . 

-1- 0,02 

1832. 

+ 0,08 

1 Q1 r 

— ü,04 

1835. 

+ 0,19 

1810. . 

— 0.08 

isrs . 

4- 0.32 


F,a marche réfçulière que présentent ces nombres, surtout à partir 
de 1828, alors (jue les observations sont plus rapprochées et plus 
précises, amena Hessel k Ibrinuler celle conclusion, que riiypothéxtj 
d'une vfit'iaiion unifontte de l'ascension droite de Siri}is est inconci- 
liaù/e arec les observations. 

fiessel se demande ensuite quelle peut être la cause d’une telle 
variabilité du mouvement propre; et, après un examen approfondi, 
il admet (pie ces irréfîularilés doivent être produites par rattraction 
d’un corps obscur inconnu, qui est animé lui-méme d’un mouvement 
variable et reste toujours il une distance relativement faible de 
Sirius; en d’autres termes, Sirius forinerail une étoile double dont 
le compagnon serait invisible. Il convient ici de donner une explica¬ 
tion permettant de comprendre la justesse de l'hypothèse de Bessel. 

Concevons deux corps en mouvement qui s'attirent suivant la loi 
de .Newton; on démontre en Mécanique que leur centre de gravité 
est animé d’un mouvement rectiligne et uniforme; autour de lui 
tourne la droite qui joint les deux corps, dont les mouvements seront 
par suite d'une nature assez complexe.Si la masse de l’un d'eux est 
très grande par rapport à celle de l'autre, le premier corps sera très 
voisin du centre de gravité et aura par suite uii mouvement prestiue 
rectiligne et uniforme. Si les masses sont comparables, les deux 
mouvements ofTriront des irrégularités sensüdes. Ce sont des irré¬ 
gularités de celte nature qui empêchent le mouvement propre de 
Sirius d’être constant. 

Bessel fait remarquer que rexistence d’un corps obscur dans le 
voisinage de Sirius n'a rien d’impossible : on com;oil qu'il existe des 
astres qui ne soient pas lumineux par cux-inémcs, ou qui ne le 
soient plus, comme la fameuse étoile temporaire de Tycho-Brahé, 
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qui disparul, sans changer de place, dans la constellation de 
Cassiopée. 

En 1851, après la mort do Bessel, C>A.-F. Félers entreprit de 
contrôler son hypothèse, en voyant s'il était possible de représenter 
d’une manière satisfaisante les irrégularités du mouvenienl de Sirius. 
Il y arriva, en adinettant que cette étoile décrivait une ellipse autour 
du centre de gravité, en 50 ans environ, avec une excentricité 
voisine de 0,8, et ([u’enlîn la plus courte distance au centre de 
gravité avait eu lieu en 1791. Après Félers, SalTord, en 1861, dis¬ 
cutant les déclinaisons de Sirius, a mis en évidence, aussi pour 
celle coordonnée, la variabilité du mouvement |)ropre, et montré 
qu’elle s'expliquait très bien par le déplacement de l’étoile sur 
une orbite analogue h celle que Pélers avait déduite des ascensions 
droites. 

Le 31 janvier 186*2, Atvan Clark, voulant essayer à lioston une 
lunette dont il avait lui-méine travaillé rohjectif, découvrait une 
petite étfiile, presque dans les rayons de Sirius, à H)'' seulement de 
son centre. La direction de la droite menée de Sirius à la petite 
étoile cadrait assez bien avec celle qu’on pouvait déduire des éléments 
de Pélers, de sorte qu'il devint très vraisemblable i{ue le faible 
satellite découvert par Clark était identique avec le corps pertur¬ 
bateur soupçonné par Bessel. Au moment de la découverte de Clark, 
M. Auwers était occupé d’une recherche générale pour déterminer 
l’orbite de Sirius avec rensemblo des observations d’ascension droite 
et de déclinaison (environ 7000 observations d'ascension droite et 
de déclinaison). 11 obtint une durée de révolution de 49*““,4 
et une excentricité 0,601, nolablement plus petite que celle de 
Pélers. Une lois connue l’orbite de Sirius, il est facile d'en déduire 
celle du satellite, en partant toutefois d'une distance mesurée; car, 
à une époque quelconque, la distance de Sirius à son compagnon 
est égale à sa distance au centre de gravité multipliée par le rap|)orl 
de la somme des deux masses à la plus petite. Les premières obser¬ 
vations du compagnon donnèrent pour sa distance à l'étoile une 
quantité trois fois plus grande environ que le rayon correspondant 
de l’orbite de Sirius; il en résultait que la masse de Sirius était à 
peu prés le double de celle de son compagnon. Dès lors, il fut bien 
aisé de prédire plusieurs années d’avance la position du satellite. 
D'autre part, on ne manqua pas de délenniner cette position par 
l’observation, et de comparer l’une à l’autre. Le Tableau suivant 
donne une idée des résultats de la comparaison; il indique, pour un 
assez grand nombre d'années, la dilférence entre les valeurs calculées 
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el observées, pour l’angle lormé par le rayon mené de 
compagnon avec un rayon lixc 


Sirius à son 


<» 41 


186^. 

+ 

1877. 

+ 6,5 


+ 3.8 

18 . . ... 


1868 . 


187Î1.. . 

+ 

1871. . 

-é 6,7 

1880 .. . 

+ r.,8 

1871.. 

+ 7,1 

1881.. . 

+ fi,3 

1875.... ...... 

-t- T.O 

1887. 

+ 5,9 

1878 . 

+ 6.5 




I/accord n'est pas absolument salisfaisanl ; il l'est moins encore 
<[uaii(i on compare les distances. Toutefois^ on peut remarquer *(u'â 
partir de 1K7J jns<[u'en iH87 les dtll’ércnccs ci-dessus peuvent être 
considérées comme constanlcs el oscillani autour de 6®,5; il parait 
donc bien diflicile d’admettre que le satellite de Clark ne soit pas 
on rapport intime avec celui de liessel, quand on voit leurs rayons 
décrire en vingt ans un angle de 40®, en restant toujours à la même 
distance. Si l’on tient couqde de ce que l’orbite de M. Auwers repi)sc 
sur des irrégulariiés do rasceiision droite de Sirius ([ui n'alteignent 

pas ^ de seconde <lc temps, si l’on songe ensuite aux erreurs systé¬ 
matiques inévitables des oliservalions quand il s’agit de comparer 
un corps aussi faible que le compagnon à la plus brillante des 
étoiles, on est en droit d’espérer qu’en apportant certaines correc¬ 
tions aux éléments de l'orbite ou arrivera ii rcprésenlcr d'une façon 
salisfaisanle, à la fois et les positions de Sirius, et celles de son 
satellite. 

Si l’on admet la distance de Sirius à la Terre telle ([u'elie résulte 
des mesures de M. Gilt(i), on trouve que la somme des deux masses 
est égale à 4,4 fois celle du Soleil ; la masse de Sirius vaudrai! donc 
trois fois, el celle de son compagnon une fois et demie la masse du 
Soleil; la distance île Sirius à sou compagnon serai! très peu supé¬ 
rieure k la distance d’üranus au Soleil. 

M. L. Slruve, en discutaul l’euseinble des observations de Cas¬ 
siopée, est arrive à déterminer, comme pour Sirius, les petites 
irrégularités du mouvement propre de l'étoile principale; on 
comprendra aisément, d'après ce qui précède, qu'il ait pu en 
déduire les masses des composantes; elles sont égales à fi,6 et 
k 1,7 fois la masse du Soleil. 


{[) Parallaxe annuelle de 
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.Vu moment de terminer cette \olice déjà longue, on nous 
permettra une dernière réflexion. 

Pendant des siècles, on u fait de la Terre le centre du monde, en 
obligeant les planètes, le Soleil, et jusqu’aux étoiles à tourner 
autour d'elle. Copernic est survenu, et dès lors la Terre a pris une 
place des plus modestes dans le cortège des planètes que gouverne 
le Soleil. Voici maintenant que le Soleil, ii son tour, n’est plus qu'une 
des innombrables étoiles de la Voie lactée, et cette Voie lactée n’est 


sans doute elle-même qu’un des amas stellaires répandus à 
sion dans l'espace. C'est ainsi que les découvertes successives ont 
singulièrement diminué l’importance de la Terre dans l’ensemble de 
la création. L’bomme pourrait en concevoir quelque eliagriii; mais 
il a de quoi se consoler en opposant à sa faible.sse physique la gran¬ 
deur et la beauté des résidluts obtenus par son intelligence, notam¬ 
ment, dans le domïiine de l’.Vstronomie : la détermination des poids 
des corps célestes, et celle de leur composition chimique par l’ana¬ 
lyse spectrale. 
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NOTICi: SÜK LA LLAE 

ET SON ACCÉLÉRATION SÉCULAIRE 


.,. Qüâ caustt argentea Phœhe 
Passibuâ hauil æqiiis gradltur j cur, ïïuhdiia nulli 
Iliict^tius aâtFûnomOt nuDieroruni fræna récusât- 


Ces vers de Halley suîit un êclio des peines que ia l>une avail 
causées avant lui aux aslronornes. Elle en a coiité davantage aux 
géomètres durant les deux siècles qui ont suivi la grande découverte 
de Newton. Des progrès considéral>les ont été faits dans la théorie 
lie son mou veinent, mais iis ne sont pas encore entièrement au 
niveau des perl'ectionnemenls réalisés par les observations; aujour¬ 
d'hui même, la Lune icste rebelle, dans une certaine mesure, au 
frein de l’Analyse : Hansen Pavait emprisonnée dans ses savantes 
formules durant tout un siècle; mais elle en est sortie dans ces trente 
dernières années d'une façon inquiétante <|ui léciame impérieu¬ 
sement de nouveaux efforts. Nous nous proposons, dans cette 
courte Notice, d’in.sisler sur l'un des points les plus intéressants de 
la théorie, sur l’accélération séculaii'c : mais, pour être compris de 
nos lecteurs, il est indispensable d'entrer dans quelques détails sur 
les principales inégalités du mouvement de la l„iine. 

1. Depuis plus de 'iOOtt ans, les astronomes ont découvert dans la 
longitude de la Lune une irrégularité, ou, comme on dit, une 
inégalité qui lient à ci’ que son mouvement n'est pas circulaire et 
uniforme, et qui peut éloigner notre satellite à plus de 6" de part et 
d'autre de sa position moyenne. Pour nous, l'explication est bien 
simple : la Lune ne décrit pas un cercle, mais une ellipse autour de 
la Terre, 

Les anciens ne connaissaient pas le mouvement elliptique; ils en 
avaient néanmoins constaté tes elfels. La période qui ramène 
l'inégalité ilont il s’agit, en la faisant repasser par les mômes 

valeurs, est d'environ 27 jours 

*1 
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Mais voici d’autres inégalités importantes dont la cause est 


dilï'érenle : 

1® La ligne suivant laquelle le plan de l'orbite coupe récliplîqne, 
c'est-à-dire la ligne des nœuds, ne conserve pas une direction 
invariable : elle se meut, d’un mouvement presque uniforme, dans 
le sens rétrogade, et fait un tour entier en 18 ans. 

Il en résulte que, si l’on conçoit une bande du ciel, s’étendant à 
5“ environ de chaque côté de l’écliptique, la Lune peut, avec le 
temps, occuper toutes les positions renfermées dans celle bande, 
tandis qu elle se déplacerait seulement suivant une ligne invariable, 
si le plan de son orbite conservait toujours la même orientation. 
Cela produit des phénomènes très variés ; ainsi, il arrive parfois 
que le disque lunaire passe devant e beau groupe des Pléiades et 
cache successivement ses étoiles pftur les découvrir ensuite; à la 
lunaison suivante, le passage se fait encore, mais plus loin du 
centre : il n’a plus lieu dans la troisième lunaison, et le phénomène 
ne se reproduit qu’au bout de 18 ans. 

2® L’ellipse tourne dans son plan d’un mouvement presque 
uniforme,dans le sens direct, elle grand axe exécute une révolution 
complète en 9 ans environ. 

Les deux déplacements dont nous venons de parler existent aussi 
pour les planètes, mais avec quelle différence de vitesse! Le cycle 
complet embrasse alors des centaines de milliers d'années. 

1! existe dans la longitude une inégalité périodique découverte 
par Ptoiémée, i'évecliuti, qui peut éloigner la Lune de 1*16' de part 
et d'autre de la position qu’elle occuperait sur son ellipse; sa 


période est de 31 jours 



4* La varia (ion, bien nommée car elle change rapidement, n’ayant 

... 3 

([u’une période de 14 jours j, peut altérer la position de la Lune de 

^ » 

39' en plus ou moins. Elle a été découverte par Tycho-Iiralié, mais 
avait élé déjà remarquée par les astronomes arabes. 

D® Enlin Tycbo-Brahé a découvert aussi ïé/iuatiou atiuitelle, ilont 
la période est une année, et qui peut s’élever à 1 ['. 

Ces inégalités périodiques sont simples chacune; mais leurs 
combinaisons produisent les effets les plus variés et les plus 
compliqués, et l’on se fait diflicilement une idée de la sagacité qu'il 
a fallu pour les séparer les unes des autres, et déterminer leurs 
grandeurs ainsi que leurs périodes. On ne connaissait pas encore la 
source féconde d’où elles dérivent nalurellement; Newton l'a 


COSMOOR Ai>tio:. 


2f 







322 


l,KÇOi\S DK COSMOGHAPIIIK. 


révélée par sa loi sur la gravitation, et il a indîiiué comment on 
pourrait en trouver beaucoup d’autres moins importantes, en 
puisant à la même origine. 

2. Nous allons aborder ([uelques-unes des conséquences de la loi 
de Newton ; mais il sera peut-être utile d’indiquer en passant le 
rêle important que la Lune a joué dans la découverte même de 
la loi. 

-Newton avait été amené, dans des circonstances bien connues, et 
qu'il est inutile de rappeler ici, à diiâger ses méditations sur ta 
pesanteur; celle force, qui agit sur tous les corps placés à la surface 
de la Terre et les fait tomber suivanl lu verticale, c'est-à-dire dans 
la direction du centre, existe encore au sommet des plus hautes 
montagnes ; elle devait .s'étendre plus loin, jusqu’à la Lune, eu 
s’alTaiblissant sans doute dans une certaine mesure. Or la Lune ne 
peut décrire son orbite presque circulaire autour de la Terre que si 
elle est sollicitée, à chaque instant, par une force dirigée vers le 
centre de la Terre; autrement elle prendrait un mouvement 
rectiligne et uniforme, dans la direction de la vitesse qu’elle possède 
à un moment donné. Cette force n’était-elle pas la pesanfeur s’exer¬ 
çant à une tlislance üO fois [dus grande que le rayon de la Terre, et 
atfaiblic dans une mesure à déterniiner? C’est la question ([ue se 
[)osa Newton, 

Il fut amené naturellement à penser que c’était une force analogue, 
la pesanteur vers le Soleil, qui forçait les planètes à décrire des 
orbites |»resque circulaires. La troisième h)i de Ké[)ler lui montra 
que la force qui agit sur cliaqiic [danète diminue *|uand on passe de 
Mercure à Vénus, de Vénus à la Terre, etc.; la loi de ta diminution 
s’est trouvée être celle de la raison inverse du carré de la distance. 

Ainsi c’est la Lune qui a fourni à iNewlon l'idée de la pesanteur 
de clia(|ue planète vers le Soleil, et ce sont les |)lanèles qui lui ont 
révélé la loi de décroissement de celte pesanteur avec la distance. 
11 fallait dès lors revenir à la Lune, et voir si la force qui la main¬ 
tient dans son orbite est bien 3 6Ü0 fois (le carré de 60) plus petite 
([lie la pesanteur à la surlàce terrestre, ür, dans la première 
seconde de leur chute, les corps parcourent Ib pieds de Paris, ou 
180 i»ouces; la Lune devait donc tomber à chaque instant vers la 

Terre, d’une quanlilé 3 6UÛ fois plus petite, soit ^ de pouce. Il était 

facile à Newton de calculer cette chute de la Lune, à la condition de 
connaître le rayon de rorbile lunaire, ou pluüH le rayon de la 
Terre; il adopta la valeur admise en Angleterre, et trouva seulement 
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l 0 g ^ de ^ de pouce. Bien «pie la dillereiice fùl petite, il cnil que 

la l'orce qui retenait la Lune dans son orbite ne se composait pas 
uniquement de la pesanteur, et il abandonna son idée ; cela se 
passait en 1666 : Newton n'avait alors c[ue 23 ans. Kn 1682, donc 
16 ans plus lard, il assistait à une séance de la Société royale de 
l,ondres, où l'on parla irune nouvelle mesure du dej^ré terrestre 
que venait d'effectuer rastronome (’rançais Picard. Il se fit commu¬ 
niquer le résultat (57060 toises pour la longueur de l'arc d'un degré), 
et, rentré cliez lui, reprit son ancien calcul; il trouva cette fois exactc- 

iiienl ~ de pouce pour la chute de la Lune sur la Terre eu une 

seconde. Newton put alors énoncer sa loi de la gravitation, ou 
plutôt de la pesanteur universelle. 11 est bon de donner une imiica- 
lion sur la valeur erronée du rayon terrestre, qu'il avait admise 
d’abord. Les géographes et les marins de son pays su servaient 
aloi’s, comme unité linéaire, du mile de 1760 tfards^ qu'ils croyaient 
représenter la minute géographique, ou la 60® partie du degré 
terrestre. Or, ce «ii/c, encore usité en Angleterre, vaut l 609™, 
tandis que la minute géographique est de 1852"’. 

La différence de ces deux mesures correspond exactement à celle 
qui a arrêté Newton ; il aurait obtenu une approximation sudisanlc 
en em{»loyanl la mesure hiile antérieurement par Fernel, à l’aide du 
nombre des tours de roue de sa voiture, dans le voyage d’Amiens â 
Paris. C’est ainsi qu’ont été perdues pour rAslronomie, Iiîen 
entendu, seize années du génie de .Newdon. 

3. IjU loi de l’attraction rorail tlécrire ;i la Lune une ellipse inva¬ 
riable, si notre satellite existait seul axec la Terre; cela constitue le 
Prohièmedes dcuxCo('i>^,(\\iQ l'on sait résoiulre d’une façon complète 
par le calcul. 

Mais on ne peut pas laisser ainsi de côté l’action du Soleil : il faut 
tenir compte de son attraction, ou plutôt de la différence de ses 
attractions sur la Terre et sur la Lune. 

On pourrait croire que celle différence est très faible à cause du 
grand éloignement dti Soleil; mais sa masse est si grande ([ue, fina¬ 
lement, reffet produit est très sensible : ainsi, dans les pleines lunes, 
la force provenant du Soleil est à très peu près la centième partie 
de celle émanant de la Terre. 

On comprend qu’il en résulte dos dérangements notables dans le 
mouvement de la Lune; on peut les calculer d'avance, et l'on devra 
les trouver identiques à ceux que l'observation a fait connaître, si les 
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mouvements célestes ont poui- cause unii|ue la loi de la gravitation 
universelle. Ainsi se posa, pour la première fois, le fameux /Vo- 
f/cN irais Corps; Irois ])Dilits matériels sont lancés à un moment 
(lont»é, avec «les vitesses connues; ils s'attirent mutuellement en 
raison inverse du carré de la distance. On tlemande de déterminer 
leurs positions à une époque quelconque. I^’énoncé est, comme on 
le voit, des plus simples, et cependant le [iroblème a résisté depuis 
deux siècles aux efforts des plus grands géornèlres. On doit à 
Lagrange tout ce que l'on sait au point de vue de la solution rigou¬ 
reuse, et tous les travaux ultérieurs ne nous ont rien appris d'essen¬ 
tiellement nouveau. Mats on peut heureusement se contenter d'une 
solution ap[)rocliée, que l’on cherclic à rendre de jdus en plus 
précise, en poussant les approximations aussi, loin qu'il le faut. 
Newton a fait les premiers pas dans celle voie; il a vu que l'altrac- 
tion du Soleil doit faire rétrograder le nœud, avancer le périgée, et 
produire la variation et l'équation annuelle; ses travaux sur cet 
objet, tout incomplets qu'ils soient, sont peut-être la plus haute 
manifestation de son génie. 

Les premiers successeurs de Newton furent Cluiraut et d'Alem- 
lierl, qui lirent entrer résolument la question dans la voie de 
l'Analyse : on leur doit rex|>Iicaliou de l'éveclion. Une difliculté 
sérieuse se jn-ésenta: le calcul indiquait ([ue le périgée tievait efTec- 
tuer sa révolution comme le nœud, en 18 ans, tandis que, d’après 
l'observation, il n'y emploie que 9 ans. Impuissant à expliquer celte 
contradiction, Ctairaut supposa un niomeiil que la loi de Newton 
exigeait un terme complémentaire, inversement pruporlionnel au 
cube de la disUmee; ce terme, qui serait très petit à de grandes 
distances, nolaminent dans le cas des ait raclions mutuelles des 
planètes, deviendrait sensible pour la Terre et la l.une qui sont irès 
voisines, et peiaiieltrait de lever la difliculté. Mais ce n'était pas là 
la vraie solution; Clairaul, revenant à ses premiers calculs, vil qu'ils 
avaient besoin d’être complétés, et trouva finalement 9 ans pour la 
révolution du périgée: lu loi de la gravitation sortait intacte de 
celte épreuve critique. 

La théorie de la Lune poursuit ses progrès avec Kiiler, Laplace, 
Damoi.seau, IMana, boisson, l.ubbock, de Pontécoulant, Hansen. 
Delauiiay, Adams, Hilt, etc. Ce n'est plus à tâtons (pic l'on découvre 
les nombreuses inégalités du mouvement; la source en est mainte¬ 
nant connue : elles découlent naturellement de ratlraction du Soleil 
ou de celle des planètes. Leurs valeurs, déterminées par le calcul, 
puis par. l'observation, présentent un accord remarquable, et l'on 
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ohlienl ainsi des preuves de plus en plus forles et nombreuses de 
l'exactitude de la lui de Newton, Il est un point cependant sur lequel 
l’accord laisse encore à désirer aujourd’hui, et c'est sur lui ({ue je 
vais insister; il s’agit de raccélération séculaire. 

4. Quand il est question des planètes, on trouve, en défalquant 
les inégalités périodiques, que la longitude croît de quantités égales 
en des temps égaux, ou, ce qui revient au même, que le moyen 
mouvement est constant. La Lune est le seul astre pour !c<iuel il n'en 
soit pas ainsi : au fur et à mesure que le temps se déroule par 
inlervalles égaux, le moyen mouvement correspondant va en aug¬ 
mentant. Cela est produit par uu petit terme proportionnel au carré 
du temps, qui représente l'accéléralion séculaire. Celle curieuse 
particularité a été découverte par llalley et conlirmée par Dtin- 
lliorne, Tohie Mayer et Lalande, qui ont assigné à l'accélération des 
valeurs comprises entre 6",7 et lU". Ces astronomes ont en recours 
à quelques-unes des anciennes éclipses rapportées dans VAlmagasle, 
à d’autres éclifises observées par les Arabes, et enfin aux oliserva- 
lions modernes; ils avaient ainsi trois époques limitant deux 
inlervalles pour cbaciin desquels on pouvait calculer le moyen 
mouvement ; la seconde valeur s'est trouvée plus gramie que la 
première. 

Quand on dit que l'accélération séculaire est de 10", cela vcul dire 
qu’en un siècle, en deliors de sa variation [irogressive régulière, la 
longitude de la laine croît de 10", en deux siècles de ■'iO", en trois 
siècles de 90", etc. On voit (|uelle importance acquiert cette accélé¬ 
ration pour lies époques éloignées : ])ar exemple, pendant les 
*20 siècles qui précèdent notre époque, il en est résulté une variation 
de tO", mulliidiée par le carré de 20, soit de 4000", plus d’undegré, 
ce qui déplace la Lune dans le ciel d’environ deux fois son diamètre 
apparent. 

5. L’observation avant mis ainsi hors de doute le fait de l'accélé- 
ration séculaire, il lallait en trouver la cause théorique. Bien des 
(‘llbrts furent tentés en vain, notamment jiar Lagrange. I^aplace eut 
le bonheur de trouver la solution demandée, en prouvant que la 
diminution très lente de l'excenlricité de l’orbite terrestre doit avoir 
pour conséquence une accélération du mouvement de la Lune 'l). Les 
deux faits semblent, au pi’emier abord, n’avoir entre eux aucune 


(!) L(.‘s v,T.ri.-uion3 sécukiires des excentricités donnent lieu, pour tontes lespliinètes, 
à des accélérations séculiiires, mais qui sont extrêmement petites et sans influence 
appréciable; c’est en ayant égard à celte réserve fpie l'on peut dire que la Lime est 
le seul astre possédant nue accélération séculaire. 
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relui ton ; Laplace les u rendus solidaires par la théorie de la gravi- 
lalion. Il mois est impossible de mettre netleiiient ici celle solidarité 
en évidence; cependant on peut remart^uer que, si l'orbite terrestre 
va sans cesse en s'arrondissant, il en doit résulter, avec le cours des 
siècles, des variations dans les distaïuu's du Soleil à la Terre et à la 
biino, cl, par suite, dans l'action perlurbatrice du Soleil, de légers 
eiumgeineuts dont raccumulalioii progressive peut devenir sensible, 
l/observation avait devancé la théorie dans la découverte de l'accé- 
léralion; la théorie va prendre sa revanche entre les mains de 
Laplace. Kn ellet, on sail que rexceulricité tle l'orbite terrestre n’ira 
jKis toujours en diniiiiuanl; elle cessera de le faire dans UOO ans 
environ, pour augmenter ensuite pendant très longtemps, ü en 
résulte que. dans la suile des siècles, raccéléraliou de la laine tinira 
par laire place k un retard séculaire. L'ne prévision faite à aussi 
longue échéance ne donne-t-elle pas une idée imposante de la puis¬ 
sance de la théorie? Laplace avait trouvé raccéléraliou égale à lÜ", 
et comme ce nombre diirérait très peu de ceux obtenus par l>un- 
Ihorne et Lalande, ou l'adiiiit sans coulestaliou et la question parut 
déliniti veine ni résolue de la façon la plus satisfaisanle. 

6. Elle entra ce|icuduul dans une phase nouvelle à la suite d'un 
nouveau mode de contrôle pour les Tables de la Lune, signalé par 
Baily en 1811. Ce savant appela rallenlion sur quelques éclijtses 
totales de Stdeil rajiportêes avec plus ou moins de vague par les 
anciens historiens, et dont la considération peut conduire à des 
résultats importants pour la chronologie; aussi les a-L-on nommées 
éclipses chronologiques. Pour faire comprendre le rôle qu’elles 
peuvent jouer dans la question actuelle, il est nécessaire d’entrer 
<lans quelques détails. 

Au contraire des éclipses totales de Lune, qui sont visildesàla 
fois de tout un hémisphère terrestre, les écliiises totales de Soleil ne 
peuvent être observées *]ue dans une l>aiide très étfoite, formée par 
t’ensein!>le des positions de Tombre pure portée par la Lune sur la 
surface de la Terre. Il en résulte que les éclipses totales de Soleil 
sont extrêmement rares en un Heu donné : c'est ainsi qu'on n en 
aura vu ipi'une a Paris, en 172'i, pendant toute la durée des dix- 
huiüëinc et dix-neuvième siècles. A Londres, on a été pendant 
:>75 ans sans en observer une seule, depuis l’an 1140 jusqu'en 1715. 

Ou com[)reud d’ailleurs que, si l’on fait varier un tant soit peu la 
position assignée à la Lune par la théorie au moment du milieu dune 
éclipse, on déplacera la /.oue de totalité à la surface de la Terre, de 
sorte que, si un lieu donné était d’abord compris à l’intérieur de 
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cette zone, il pourra en sortir à la .suite du changeinenl supposé, de 
façon que l’éclipse aura cessé d'y être totale. Supposons donc que 
riiisloire mentionne une ancienne éclipse totale de Soleil observée 
en un lieu donné, sans en fixer la date, et que cette date ne puisse 
cependant être indécise qu’entre certaines limites. A l'aide des Tables 
actuelles du Soleil et de la Lune, on cherchera quelles éclipses 
totales de Soleil ont pu être visibles dans le lieu indiqué. On n'aura 
généralement pas de peine à dire celle à laquelle on doit s'arrêter, 
d’après ta chronologie, même imparfaite, dont on dispose. La date 
inconnue de réclipse se trouvera dès lors déterminée exactement, 
et c’est déjà un résultat important. On pourra voir, en outre, quels 
petits changements il est possible d’apporter à la position théorique 
de la Lune sans que l’éclipse cesse d’être totale au lieu considéré. 
On comprend donc que, vu l’époque très éloignée du phénomène, 
on puisse dire si une accélération séculaire de 6'', 8", 10" ou plu.s 
est admissible. 

Mais, pour que la conclusion 'soit légitime, il faut «îu’oii soit 
certain : 

Que le phénomène mentionné est bien une éclipse de Soleil; 

Que cette éclipse a été totale; 

Que l’on sache cxactemenl en quel point de la Terre elle a élé 
observée ; 

Enfin, que l'on n’ait pas à liésiter entre deux éclipses totales 
visibles au même lieu. 

Les idées de Haily ont été reprises par M. Airy en 1853 et 1857, 
et appliquées à la discussion approfondie de cinq éclipses chronolo¬ 
giques, celles de Thaïes, de Larissa, de Xerxès, d’AgathocIe et de 
Stiklastad. Le savant directeur de l’Observatoire de Greenwich 
conclut que, pour représenter ees éclipses d’une façon satisfaisante, 
il faut attribuer à l’accélération séculaire une valeur d’au moins 12", 
même plutôt de 13"; il faudrait donc augmenter le nombre de 
Laplace d'une quantité assez notable. 

7. Ici se présente un rapprochement .singulier dans l’iiisloire de la 
Science. Dans cette même année 1853, M. Adams montrait que le 
nombre théorique obtenu par Laplace devait être diminué; le calcul 
n’avait pas été poussé assez loin. Ses recherches, continuées par 
celles de Delaunay, diminuèrent notablement l'accélération en la 
fixant à 6",1. Ce ohifTre, qui est désormais au-dessus de toute 
contestation, n’est que la moitié de celui que réclament MM. ,\îry et 
Hansen pour vérifier les anciennes éclipses. Il existe donc ainsi 
entre la théorie et l’observation un désaccord einbarrassanl. Pour 
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chercher à ie faire disparaître, il faut revoir l’obscrvalion et. hi 
théorie : 

1“ La conclusion tirée de la discussion des éclipses chronologiques 
est-elle établie d'une façon absolument rigoureuse, et ne peut-on 
pas abaisser notablement la valeur de 12"? 

2“ En adoptant la diminution de l’excentricité de la Terre pour 
cause unique, l'accéiéralion est bien égale à 6",1 ; mais n'exisle-t-ii 
pas line autre cause venant s’ajouter à la (iremière, et susceptible de 
relever le chiffre de 6"? 

Tels sont tes deux points que nous allons examiner successivement. 



h'cUpse de 


1'haies. — t>n lit dans Hérodote : 


Apres cela, les l.ydiens et les Mèdes finent eti guerre pendant cinq’ 
années consécutives; dans celte guerre, souvent les Mèdes furent vainqueurs 
des Lydiens, souvent aussi les Lydiens vainquirent tes Mèdes; une fois 
même, ils sc battirent la nuit. Or, comme hi guerre se soiilenaiL avec des 
chances égales des deux côtés, la sixième année, un jour que les armées 
étaieiil aux prises, il arriva (pi'aii milieu du combat le jour se cliangea 
subilernent en nuit. Thaïes de Milet avait prédit ce phénomène aux Ioniens 
en indiquant précisément cette même année (Unis laquelle il eut lieu en 
oilet. Les l.ydiens et les Mè43es, voyant que la miif succédait suhitemenl nu 
jour, mirent fin an conihal, et ils ne s’occupèrent plus que du soin d’éta¬ 
blir la paix entre eux. 


Il est probable que le phénomène mentionné par Hérodote est une 
éclipse totale de Soleil, mais le lieu où il a été vu n'esl pas indiqué; 
on sait seulement qu'il devait être situé en Asie .Mineure, ou au 
moins très près de cette contrée, l.a date n'en est pas mieux fixée : 
Pline la met à, ta 4* année de Ia48‘' olympiade, Clément d’Alexandrie 
vers la oü® olympiade. Les divers auteurs qui en ont parlé depuis 
font varier la date depuis le l" octobre a83 jusqu'au 3 février 626 
avant .L-C. Pour BaÜy, l'éclipse aurait eu lieu le 30 septembre de 
l’an 610. M. Airy la met au 28 mai 584, en s’appuyant sur les Tables 
de la l.une de Damoiseau ; celte date est d’ailleurs d'accord avec celle 
de Pline, et semble présenter des garanties assez, sérieu.ses. Hansen 
appuie l'opinion de M. .\iry, en faisant remarquer qu’en l'année 61tt 
Thalès n'avait que 3Ü ans, et iju'il esl difficile d'admettre qu'à, cet 
Age il ait pu être aussi expérimenté dans le ctilcul des écliiises; il 
aurait eu au contraire 54 ans avec l’autre date; celte preuve, toute¬ 
fois, lie parait pas décisive. .M, Newcomb s'esl livré à une discussion 
très serrée sur celte éclipse, et il trouve que trois iminls seulement 
sont bien établis par le récit d'Hérodote: 
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Qu'une balaille entre les Lydietis et les Mèdes a été terminée par 
une obscurité subite ; 

Que, le 28 mai 584 avant J.-C., l’ombre de la Lune a passé sur 
l’Asie Mineure, ainsi que cela résulte des calculs Ibiuiùs sur les 
Tables ; 

Que Thaïes a prédit une éclipse. 

Mais il ne considère pas comme démontré que ces trois phéno¬ 
mènes se rapportent à un seul et même événement. On ]>eul dire 
dans tous les cas que la certitude ne s’impose pas. 

/icltpse de Larissa. •— On lit dans Xénophon : « Lorsque les 
Perses succé<lèrent aux Mèdes dans l’empire, le roi des Perses, 
assiégeant celle ville (Larissa), ne pouvait la prendre par aucun 
moyen ; mais un nuage en couvrant le Soleil produisit une telle 
obscurité que les hommes sortirent de la ville, et c’est ainsi qu’elle 
fut prise. » 

D’après les détails que donne Xénojdion, il paraît cerlain que 
Larissa n'est autre chose que la moderne Niinrnd : (lès lors, la posi lion 
du lieu d’((bservatioii est bien connue ; mais est-il bien certain ([ue le 
phénomène en question est une éclipse de Soleil? Le texte dit seu¬ 
lement quéc'estun imagequi couvrillc Soleil. Ln admeltanl 
que ce soit une éclipse, il u'est pas prouvé (]uc ce soit une éclipsi* 
totale de Soleil. M. Airv admet la totalité, cl, examinant avec les 
Tables de la Lune de Hansen toutes les éclipses de Soleil qui ont en 
lieu dans un intervalle de 40 ans, cornprenaul la date proliable du 
fait rapporté par Xéno])hon, il trouve que, le 19 mai do l’an 557 
avant il y eut à Ximrod même une éclipse totale de Soleil, pour 

laquelle la zone de totalité était très étroite. 

Eclipse, de Xerxès. — Elle a eu lieu pendant la marche de Xerxès 
contre les Grecs, l'année même de la balaille de Salamiue. Hérodote 
dit que l’armée avait cpiitté ses quarliers d’hiver à t'a[)proche du 
printemps, et qu'elle venait de quitter Sardes, inarclianl sur .Abydos, 
quand le soleil cessa d'être visible, et la nuit succéda au Jour, bien 
qu’il u'y eOtpas de nuages et que le ciel fiM. extrêmement clair. C'est 
évidemment une éclipse totale de Soleil, dont on connail l’année 
(celle de la bataille de Salamine), la saison, et presque l'heure (le 
matin) ; de plus, la position du lieu ovi elle a élé vue est bien déter¬ 
minée. Malheureusement, les Tables montrent fiu'il n'y a [las eu 
d’éclipse totale de Soleil visible à Sardes à cette épo(|ue. Qn ne voit 
pas le moyen de concilier ces deux faits discordants. M. .\iry lève la 
difficulté en admettant qu'il s’agit, non pas d'une éclipse de Soleil, 
mais d’une éclipse de Lime, celle du 14 mars de rannéc 479 iivant 
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J.-C. ; mais il ne paraît pas facile tie concilier celle substilution de 
la Lune au Soleil avec le texle d’Hérodote. 

hciipse d'Affathoch.— Agalhocle, étant bloqué par les Carthaginois 
dans te i>ort de Syracuse, prolita d'un relâchement momentané dans 
le l)locus pour s'échapper du port et se diriger vers la côte d'Afrique, 
où il parvint au bout de six jours. Pendant qu il naviguait ainsi, le 
second jour, il fut témoin d’une éclipse totale de Soleil. 

Voici comment l)io<Iore de Sicile rapporte le fait : 


Conitue .\galhocle était déjà enveloppé jiur reuneini, la nuit étant sur¬ 
venue, il s’échappa contre toute espérance. Le jour suivant, il se produisit 
une telle éclifise de Soleil que l’on pouvait croire <(u’il était tout à fait nuit, 
car tes étoiles appaivussaienl de toutes parts, lie sorte que les soldats 
il’Agathocle, persuadés fjiie les Dieux leur présageaient quelque malheur, 
étaient dans la plus vive iutjuîétude sur l'avenir. 


Ici, avec l'apparition des étoiles en plein jour, pas de doute pos- 
sitde; c’est bien une éclipse totale de Soleil, la seule peut-être des 
éclipses chronologiques pour laquelle la lotalilé soit absolument 
certaine. MalheiireusemenI, on n'est pas üxé sur la route suivie par 
Agatliocle H son départ de Syracuse, ttn ne sait pas s'il est allé direc¬ 
tement vers la côte d'Afrique, ou bien s'il a fait le tour de la Sicile 
en prenant au nortl de celle ile. Dans rime ou l'autre hypothèse, à 
quelle distance de son point de départ se trouvait-il au moment de 
l’éclipse? C'est ce que l'on ne peut établir avec précision. Un paraît 
d’accord sur la date, (iiic l'on lixe au 15 août de l’an 51U avant J.-C. 
Par une singulière falalilé, dît .M. iS'ewcomb, les limites admissibles 
<ians la position d'Agalliocle con^espoudent presque exactement aux 
limites entre lesquelles on peut faire varier l'accélération séculaire : 
l'iin des trajets possibles donne 12". l'autre ou S" pour l’accé¬ 
lération. 


Edifisp de Sti}da.^{»d. — Celte écdi]>se arriva pendant un combat 
que les guerriers chrétiens, sous la conduite du roi de Norvège, Olaf 
le Saint, livraient à une année de paysans païens révoltés. Voici ce 
qu’en rapporte Snorre Slurlason : « Le lemps était Jieau et le Soleil 
brillait, mais, quand la bataille eut commencé, une teinte rougeâtre 
se ré[)andit sur le ciel et sur le Soleil, el, avant que le combat fui 
terminé, l’obscurité devint aussi grande que pendaut la nuit. » On 
a déterminé avec cerlilmle la (losilion du champ de bataille où 
l’éclipse a été vue, ce qui a permis de tixer la date du phénomène et. 
par suite, celle de la bataille, au 3t) août 1030. Or, un travail récent, 
qui paraît digue de confiance, établit, d’après des documents histo- 
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riques, que la halaille a eu lieu le 29 juillet 1U30. S’il eu est réel¬ 
lement ainsi, Tcclipse sera arrivée plus d’uii mois après la bataille, 
et l’on ne sait plus rien sur la position du lieu d’observation. 

En résumant ce qui précède, on peut dire que les éclipses chrono¬ 
logiques ne sont pas rapportées avec assez de précision pour qu’on 
en puisse conclure à telle ou telle valeur de l’accélération séculaire 
de la Lune ; il semble qu’il vaille mieux s’en servir seulement i>our 
éclairer la chronologie. 

9. Mais alors quelle valeur peut-on assigner à l’accélération 
d’après l’ensemble des autres observations anciennes? 

On ne peut se contenter aujourd’liui des délerniinations de Dun- 
thorne, Tobie Mayer et Lalande, qui ne reposaient que sur une 
partie des observations, et «lui avaient été obtenues à l’aide de 
'l'ubles de la Lune fort peu précises. On doit à M, îS’ewcoinb un 
important travail d'ensemble dont nous ferons connaître les prin¬ 
cipaux résultats. 

Tout ce qui subsiste des observations de l'antiquité se trouve dans 
VAlmageate de FMolémée, ([ui contient notammonl des mentions 
assez détaillées de dix-neuf éclipses de Lune, observées à Babylono, 
Uhodes et Alexandrie. La plus ancienne remonte à l’aii 72Ü avant 
Jésus-Christ, la première année de la captivité des Juifs sous Salma- 
na-zar, au temps de Tobie; la dernière eut lieu Tan 136 après J.-C. 
Ces dix-neuf éclipses embrassent donc un intervalle de plus de huit 
siècles. On <lonne souvent les instants du coiniivencement et de la 
lin de chaque éclipse avec une précision qui laisse, il est vrai, 
beaucoup à désirer : la mesure du temps était alors si imparfaite. 
On peut admettre cependant que l’erreur de (•ha<[ue observation ne 
dépasse pas un (juart d’heure, une demi-heure au plus. Il est remar- 
(luable que, pour 16 éclipses sur 19, les temps calculés d'après les 
Tables de Hansen sont inférieurs aux temps observes; la différence 
est, en moyenne, de lrente-(|ualre minutes, plus d’une demi-heure. 
Or la UK lyenne doit être plus exacte que chacune des observations 
isolées. On peut donc admettre i[ue, dans les huit siècles qui ont 
précédé l’ère chrétienne, les éclipses de Lune sont arrivées, en 
moyenne, une demi-lieure après les é]>oques lixées par les Tables 
de Hansen. Les longitudes de la Lune fournies par ces tables sont 
trop grandes, et il en est de même de l’accélération séculaire, que 
Hansen avait prise égale à 12'''. Hloléinée a été soupçonné d’avoir 
altéré quelques-unes des anciennes observations, alin de les faire 
mieux cadrer avec ses théories. M. Newcomb, à la suite d’une 
discu-ssion approfondie, trouve les récilp de V.Xhuageafa enqn’ciiits 
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(l’une sincérité parfaite. Il est seulement permis de penser que 
IMolémée ii’ii ctioisi, parmi les anciennes observations dont il 
disposait, que celles qui étaient favorables à ses théories. 

Pour arriver à de nouveaux documents utilisable.s, il faut franchir 
plus de huit siècles et atteindre les éclipses observées par les Arabes. 
Les observations sont contenues dans un manuscrit arabe dont 


quelques extraits seulement avaient été faits pour les i^rolégomènest 
de Tijclio-Iirahé. Ce manuscrit, qui appartenait â la bibliotlièque de 
rUniversité de Leyde, fut prêté, ve'rs la fin du siècle dernier, au 
gouvernement français, et traduit en 1804 par Caussin, professeur 
d’arabe au Collège de France, avec le titre suivattl: Le liore de la 

fjrande Tah(e liakémite . Cet ouvrage contient 28 éclipses de 

Soleil et de Lune, observées h Bagdad et au Caire entre les années 
829 cl lOO'i. Ce qui leur donne une grande importance dans le cas 
des éclipses de Soleil, c'est qu'au nuiment du premier et du dernier 
contact, on a déterminé par l’observation les liauteurs du Soleil ou 
celles de belles ét(*iles, au degré ou au demi-degré près, il est vrai ; 
on a ainsi, pour la première fois, une mesure rationnelle du temps, 
et l'heure se trouve déterminée avec beaucoup plus de précision 
que pour les éclipses de V.Mmagesle, Il en résulte que les éclipses 
des Arabes, bien qu’elles soient doux fois moins éloignées de nous 
(|ue celles de Plolémce, peuvent (inalemenl avoir une précision 
presque étiuivalenle. Il serait curieux de savoir comment se faisaient 


les observations du Soleil au moment des contacts avec la Lune; 
la traduction de Caussin nous apj)reiid qu’au moins dans certains 
cas <»n regardait le Soleil |»ar réllexion dans l’eau. Les Taldcs de 
Hansen font encore commencer les éclipses trop tôt, de sept ou linil 
minutes eu moyenne; l'accélération de 12'^ est donc encore Iroji 
grande. 


M. .Newconib a trouvé que, pour représenter les éclipses de 
lUolémée, il fallait admettre une accélération do 8",3; j’ai obtenu 
moi-même récemment, en dirigeant autrement les calculs, le cliifTre 
de 7" qui est bien rapproebé, on le voit, du cbilfre théorique. 

Il semble doue que le désaccoi'd si gênant, (jui paraissait exister 
entre la théorie et rohservation, S(Mt bien près de di.s parai Ire. 
Cependant, il est fort possible qu’il subsLste encore entre les deux 
résultats une ditï’érence apprécialde, mais certainement bien plus 
petite qu’on ne le supposait d’abord. 

10. Peut-on trouver une cause plausible expli(|uant cette dilférence? 
11 suffirait que la durée du jour allât sans cesse en augmentant, 
chaque jour étant plus long que le précédent, d’une quantité tou- 






















NOTlCf: .SUH LA LINE. 


3J3 


jours la même, mais e-Klrêmomenl i)elite. Rendons-nous compte, 
en ell'el, de la façon dont on mesure le temps : on se sert pour cela 
des jours, des heures, des minutes, des secondes, et même des 
fractions de seconde. On compte les jours par le nombre des rota¬ 
tions de la Terre autour de son axe ; les lieurcs, minutes et secondes 
sont mesurées avec une grande précision par les horloges astrono¬ 
miques, que Ton règle de façon qu'elles marquent exactement 0'^ et 
24’’ au coinmenceinenl et à la lin d'un jour sidéral. On s'assure que 
la Terre a fait une rotation complète par les retours d'une môme 
étoile au méridien d'un lieu déterminé. 

Cela posé, supposons que chaque jour surpasse le précédent d’une 
quantité très petite, toujours la même, et partons d'un premier 
jour initial, l^es suivants seront plus longs que lui de quaiilités 
proportionnelles aux nombres i, 2, 3, 4,.... Les temps mesurés par 
*2, 3, 4,,.. rotations de la Terre semnt donc trop grands, et les excès 
seront proportionnels aux sommes: 

1 “i“ -) 1 "l~ 4' 3 » 1 ~h 4“ 3 4“ 4, . 


ür, quand on double ces sommes, elles deviennent égales à 

2x3, 3 X 4, 4x5, . 

Arrivons à '100 rotations et plus : les temps accusés par les nom 
bres de jours écoulés seront lroi> longs tie quantités proportion- 


II 


O (I 


99X 100, lÜOxlOl, 101x102, 


•i -1 >■ 


ou, à très peu près, proportionnelles aux carrés de lOÜ, 101, 102,.., 
donc aux carrés des iiomlires de jours écoulés (1). Donc, en comptant 
le temps comme on le fait, on trouvera que tous les corps célestes 
ont parcouru des chemins tro{) grands, et, pour chacun d'eux, les 
excès seront projiorlionnels aux carrés des temps, lis devraient 
avoir tous une accélération séculaire apparente, d'autant plus 
grande que le corps considéré se meut plus vile, La Lune a un 
mouvement rapide, quand on le compare à ceux des planètes; si 
donc la progression des durées des jours existe réellement, il n’y 
aurait rien trétonnant à ce (lu’on ail constaté les effets seulement 
dans le cas de la Lune. On pourrait «Jonc expliquer pour elle un 


(I) Ce qui arrive ici est tout à fait analogue i ce qui se passe pour la chute des 
corps dans le viite; les vitesses sont proportionnelles aux temps, et on en déduit que 
les espaces parcourus sont t>roporlionnels aux carrés des temps. • 
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supplément d’accélération de I", 2", en supposant *[ue la rota¬ 
tion de la Terre aille en se ralentissant régulièrement. 

11 . Exisle-t-ii une cause rationnelle, pouvant produire un ralen¬ 
tissement continu dans le mouvement de rotation de la Terre? On 
n’en verrait aucune si la Terre était enlièremenl solide et de forme 

4 

invariable. Mais les 7 ; de la Terre sont recouverts par les océans, 

à 

dont le niveau et lu surface sont à cliaque instant modifiés par les 
marées, La possibilité d’un ralentissement continu dans la rotation 
de la Terre, sous l’inlluence des marées, a été signalée déjà, à 
diverses reprises, par le philosophe Kant, par R. Mayer, fun 
des fondateurs de la Thermodynamique, par le météorologiste 
américain Ferrel, qui vient d'être enlevé â la Science, et enfin par 
Delaiinay. Cherchons à nous rendre compte du phénomène. 

.Nous pouvons nous borner, dans l’élude générale de l’intluence 
des marées, à l’aidion de la Lune, qui l'emporte notablement sur 
celle du Soleil. Supposons un moment, pour simplifier, la Terre 
privée de son mouvement de rotation, recouverte de toutes parts 
par l’océan, et lu Lune immobile. On sait, par la théorie élémentaire 
des marées, que la surface des mers devrait iirésenler deux protu¬ 
bérances, dans la direction de la Lune et dans la direction opposée, 
et deux déjiressions situées à 90". Mais le mouvement de rotation de 
la Terre entraîne ces protubérances de l'ouest à l'est; elles sont 
donc sollicilée.s à quitter la direcUou de la (mue, et, il’autre part, 
elles tendent à se reformer dans celte meme situation, puisqu'en 
somme c'est noire satellite qui eu est la cause. Mais elles ne peuvent 
pas s’adapter exactement suivant leur tendance naturelle, en raison 
des frottements qui s'exercent au fond des mers. Sans connaître la 
valeur de ces frollements, on peut se représenter leur effet final en 
supposant que l’axe commun des proluhérances se maintienne â 
une distance angulaire constante du rayon mené du centre de la 
Terre à la Lune, et du côté de l’est. Un méridien terrestre déterminé 
passera donc, eu vertu du mouvemeiil de rotation de la Terre, 
d’abord par la Lune, ensuite par la protubérance voisine ; autrement 
dit, en un lieu donné, la pleine mer se produira après te passage de 
la Lune au méridien. C’est ce que l’on constate sur nos côtes, //»/• 
rélafjHssemen( du port (iiû est en moyennne de trois lieures, et répond 
à une déviation de 4o" entre l'axe des intumescences liquides et la 
direction de la Lune. Mais ne voit-on pas, immédiatement et sans 
calcul, que la Lune tend à ramener vers elle, par son attraction, les 
deux proéminences dont elle est la cause première? 11 en résulte 
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un effoi-l consiant s’e.\erçant sur la Terre, dans un sens contraire à 
son mouvement de rotation, et qui doit produire un raleiilissemeiit 
constant de ce mouvement. 

Pour évaluer ce ralentissement, on ne peut faire qu’un calcul 
grossièrement approché; en supposant, par exemple, pour toute 
la Terre, l’établissement du port égal à trois heures, et adoptant 
l mètre pour la hauteur de la pleine mer au-dessus du niveau 
moyen, on trouve que le mouvement de rotation de la Terre, assi¬ 
milé à celui du clironomètrc, serait en retard de vingt-deux secondes 
mi bout d'un siècle. Il en résulterait, en ayant égard à l’attraction des 
marées sur la hune, que leur influence pourrait produire dans le 
mouvement de la Lune une accélération séculaire de G", représen¬ 


tant la dilTérence entre l’accéléralion théorique et celle indiquée 
par M. -\iry, comme découlant des écli[tses chronologiques. 

Mais ce calcul ne peut donner qu’une idée fort imparfaite de la 
manière dont les choses se passent. Ün sait <iue, dans un grand 
nombre d’îles du Pacitique, la marée est à peu près insensible; en 
outre, rétabli ssement du port varie d'un lieu à Tau Ire dans des 
limites très larges, et les documents actuels ne perineltcnl pas de 
lui attribuer une valeur, même approchée, pour rensemblc de la 
Terre. Il est probable qu’il s’établit des compensations qui tlimi- 
nuent beaucoup le résultat donné plus liaut. Quoi qu'il en soit, il est 
bon de remarquer que les vingt-deux secondes de retard que roui 
pourrait, h la grande rigueur, imputer à la Terre au bout d'un siècle, 


ne correspondent qu'à une augmentation d'toie seconde dans la durre 
du jour au bout de cent ?nillen>is. 


Kiifin il convient de dire un mot du refroidissement séculaire de 
la Terre, résultant de son rayonnement à travers l'espace; il a 
pour conséquence une contraction lente des dimensions de notre 
globe, qui entraîne, d’après les Uns de la Mécanique, une diminution 
régulière de la durée du jour pouvant atteindre, suivant Laplace, au 
plus un sixième de seconde en cent mille ans. Mais, comme l’elfet 
des marées a été certainement exagéré dans le calcul sommaire 
dont nous avons parlé, on voit que la durée du jour est soumise à 
deux influences contraires, qui peuvent être presque du même ordre, 
et qu'en délinitive il est possible qu’elle reste presque absolument 
constante. 

En résumé) les observations anciennes (jui paraissent les plus 
précises donnent pour raccélératîon séculaire de la Lune une valeui- 
peu supérieure à celle de la théorie calculée d’après la cause décou¬ 
verte par Laplace. S’il existe une différence entre les deux résultats, 
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elle peut être attribuée uux effets combinés des marées et du refroi- 
dissenienl de la Terre, 

12. Quoi qu'il en soit, quand Ü s'agit de représenter les observa- 
lion.s précises de la Lune, faites depuis deux siècles, ou peut attri¬ 
buer U l'accélération séculaire sa valeur lliéorique. .\insi se trouve 
écartée, au moins ])our quelque temps encore, une des difiicultés 
qui s'opposaient au perfectionnement des Tables de la Lune, il en 
subsiste malheureusement encore une, beaucttup plus difficile à 


surmonter. 

Les Tables de Hansen, même après qu'on leur a appliqué une 
correction impttrtanle, dont Delaunay a démontré la légilimilé, 
montrent encore des erreurs d'environ quinze secondes d'arc en 
plus ou en moins, dont la période parait voisine de trois cents ans; 
elles ont pour conséquence d'avancer ou de retarder Tins tant du 
passage de la Lune au méridien, mais seulement d'une seconde. 
(Jiielle peut être la cause de ces petites irrégularités? On n'en sait 
rien encore aujourd'hui. 

Les pei'lurl)ations de la Lune, qui proviennent de l’action du 
Soleil, ont été calculées de deux façons absolument différentes par 
Hansen et Delaunay. Les résultats sont pour ainsi dire identiques, 
et les deux théories se prêtent ainsi un mutuel appui. Le travail de 
Delaunay a exigé plus de quinze années d’un labeur opiniâtre et 
constitue un vérila’ule monuineiit scientilique. Le petit dérange¬ 
ment qui nous préoccupe ne pouvant être imputé au Soleil, il faut se 
tourner du côté des planètes, notamment vers Vénus; il est possible 
qu’on n’ait pas encore tenu un compte exact de son action; on a ici 
affaire au problème des ijualre Corp»^ et les choses se compli- 
fjuent singulièrement. La loi de la gravitation, qui a triomphé 
jusqu’ici de tous les obstacles, surmontera certainement la dernière 
difficulté «lui s'oppose au parfait accord entre la théorie et l'obser¬ 
vation. 


Qu’on nous permelle, eu terminant cette Notice, d'insister sur les 
raisons nombreuses qui doivent porter les astronomes à ne pas 
négliger la théorie de la Lune : 

l^a Lune, qui a joué un rôle capital dans l’établissement de ta 
loi d'attraction, la soumet à un conli-ôle incessant, en la forçant à 
expliquer, dans leurs moindres détails, toutes les irrégularités de sa 
route. Cet examen approfondi conduit à des conséquences inatten¬ 
dues; ainsi, en déterminant par l’observation deux des irrégularités 
périodi«iues de la Lune, on en peut conclure l’aplatissement de la 
Terre et la jiarallaxe du Soleil, et les valeurs ainsi obtenues ne le 
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cèdent en rien, quant a la précision, aux mesures directes qui ont 
nécessité tant d’expéditions lointaines. 

‘2“ Le mouvement de la Lune, en raison de sa rapidité, nous 
montre d’avance un dévelo]>pemenl des perturbations que les planètes 
n'alteindrûnt que dans des milliers de siècles; de sorte que tous les 
progrès apportés aujourd'hui à la théorie de la Lune serviront 
assurément, pour celles des planètes, dans un avenii' éloigné. 

3“ L’étude attentive du inouvemenl de la Lune, suivie pendant 
des siècles, nous fournira des renseignements précieux sur la rota¬ 
tion de la Terre, et nous montrera si sa durée est souniîscàquelques 
petits changements j)régressifs, question de la {dus haute impor¬ 
tance au point de vue de la mesure <lu Lenij)S. 

•i“ Enlin la connaissance exacte du inouvemenl de notre satcliite 
est indispensable aux marins et aux voyageurs, qui y Irouvcnl 
encore, eu l'absence du télégraphe, le moyen le plus précis pour 
déterminer les longitudes. 

L’étude du mouvement de la Lune s’impose donc impérieusement 
aux astronomes qui en tireront des résultats inajqirécîables, pour 
la pratique et pour la théorie i>ure. 


COSMÛüRAl'illK. 














NOTICE SIR LI'S PLANÈTES INTRAMERCÜRIELl.ES 


Durant ces vingt dernières années, la question des planètes intra- 
mercuriellesa vivement attiré l’allention des astronomes et du public 
scientifique; nous croyons utile de résumer ici rétat actuel de nos 
connaissances sur ce sujet. Nous rappellerons d'abord les raisons 
tliéoriques qui ont conduit à adniettre l’existence de ces planètes, et 
nous indiquerons ensuite les observations qui ont été données comme 
se rapportant ou pouvant se rapporter à ces corps. C’est l’étude des 
mouvements de .Mercure qui a amené Le Verrier àadmettre l’existence 
des planètes intramercurielles ; c’est donc par un résumé de la 
théorie de Mercure qu’il convient de commencer. 


DREMIÈUE IWRTIE 


THÉORIE DE MERCURE 


Pour arriver k prédire, même grossièrement, tes positions de 
Mercure, tes anciens astronomes ont éprouvé des difficultés considé¬ 
rables, provenant en grande partie de la rareté des observations. 
Dans ses plus grandes digressions, Sfercure s’éloigne du Soleil d’une 
quantité qui varie de 16® k 29® ; avant l’invention des lunettes, on ne 
pouvait donc observer la planète que pendant quelques instants, le 
soir après le coucher du Soleil, ou le matin avant son lever, en la 
cherchant attentivement dans la lumière du crépuscule, au momenl 
de ses plus grandes élongations. Gêné par les brouillards de la 
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Vislule, Copernic se plaignait amèrement de n’avoir jamais pu 
observer Mercure. 

Les astronomes de l'antiquité nous ont légué en tout seize obser¬ 
vations de Mercure; elles sont rapportées dans ÏAhttagesie de 
Ptolémée; sept d’entre elles, antérieures à l’origine de notre ère, 
consistent en des alignements et des distances aux étoiles, obtenus 
par une estime grossière : on ignore même le lieu oti elles ont été 
faites. Lalande, qui a discuté ces observations, pense qu’elles ont 
été faites à Babylune; les dates de ces observations sont comprises 
entre l'an 264 et l’an 234 avant J.-C. Les neuf autres observations 
sont de l’époque de Ptolémée; elles ont été faites à .\le.\andrie, avec 
le secours de l’aslrolatte, de 130 à 141 api‘ès J.-C. 

Ces seize observations, qui du reste ne sont pas toutes conciliables 
entre elles, ne peuvejil servir actuellement de Iwse à une théorie 
précise des mouvements de Mercure; tout au plus )iourrait-on les 
employer comme moyen de vérilicatiou. Les observations exactes 
les plus éloignées de nous sont des observations de passages de la 
planète sur le disque du Soleil; lorsque, dans ses conjonctions infé¬ 
rieures, la planète est à une faible distance de l’écliplique, elle 
se projette sur le disque solaire, sous la forme d’un petit disque 
noir qui décrit une corde plus ou moins longue; oti uole aussi 
exactement que j)ossible les instants des contacts intérieurs des 
deux disques, à l’entrée et à laso)'tie,et on en déduit, parut) calcul 
facile, une mesure très préci.se de la position de Mercure au milieu 
du pliéuomène. 

Kepler osa le premier prédire iiu jiassage de .Mercure sur le Soleil ; 
en 1627, après avoir dressé ses Tables Itudolphines, fondées sur les. 
observations de Ïycho-Brahé, il annonça (|n’un tel passage aurait 
lieu le 7 novembre 1631, avec une erreur |iossible d’un jour environ. 
Ce passage eut lieu en ciTet huit jours avant la mort de Kéj)ler, qui 
lie put l’oltserver. H fut aperçu en ])liisieiirs points de riîurope : 
Gassendi l’observa à I*aris, au Collège de France, en projetant 
l’image du Soleil sur une feuille de papier blanc dans une chambre 
obscure. 

Viennent ensuite les passages de 1661 et 1677, observés, le premier 
par llévélius, le second par Halley à Sainte-Hélène. 

La H ire, qui pensait avoir dressé des Tables exactes du mouve- 
menl de Mercure, avait prédit pour le 6 mai 1707 un passage qui 
devait être visible à Paris; ce jour-là, le ciel fut magnifique, rien ne 
parut sur le disque du Soleil; le passage eut lieu dans la unit, et fut 
observé le 6 au matin par Rœmer à Copenhague. 
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l’ourle passade <ie t7ü3, Lalande alla oltserver a Meudun, afin de 
procurer à Louis XV le plaisir de voir Mercure sur le Soleil ; les Tables 
(le La llire iiK!i(|uaieiit l'enlrée de la planète pour le 5 mai au soir, 
et celles de llalley pour le Gauinatiii, â(>^30"’; elle eut réellement lieu 
le 6 , à du matin . 

I/inexaclitude si évidente des Tables de La llire détermine Lalande 
à en construire de nouvelles, dans lesquelles il utilise, et les obser¬ 
vations de IMet les passages observés antérieurement, et il 
annonce le passage du •'i mai 17811, espérant sans doute avoir prédit 
le moment de l’entrée à quehjues niinules prés; b‘ récit suivant, fait 
par Delambre, va nous montrer qu’il n’en fut rien : 

« .Vu lever du soleil, dît Delambre, il pleuvait: tous les astronomes 
de Paris étaie[il à leurs lunettes; jnais, fatigués d'attendre, ils quit¬ 
tèrent leur poste une demi-heure après le moment de la sortie 
calculée (par les Tables de Lalande], ne conservant plus aucune 
espérance... Je pris le piirtid’altendrejusqn'après le moment inditjué 
|(ar les Tables de llailey; mais je n’eus [las besoin de tant de 
constance : l’observalioti arriva plus lard de trois ([uarts d'heure (33“ 
que suivant Lalande, mais trois (|uarls d'heure plus ttVt que suivant 
llailey. LeMonnieret Pirigré, Lalande et son neveu, Méchain, Cassini 
et ses ti'ois adjoints, trompés par rannonce, avaient tous manqué 
l'observation. Je leur montrai la mienne le soirmênie; ils ne voulaient 
presque pas y croire. Ce fut la première observation que j'eus 
r<(Ccasion de i>oiTci' û r.Vcadémie des sciences, et c’est de là que date 
ma carrière d'astronome observateur. » 

Décidément, il fallait se ranger à l'avis de ibestlin, (410 disait 
en 1377 : « Celle planète est faite pour décrier la réputation des 
a.slronomes. » Uiccioli avait dit aussi ; « Aucune ptanèle n'a paru 
avoir des mouvements si compliqués; le Mercure céleste est aussi 
impénétrable pour les astronomes tpie le Mercure terrestre pour les 
alchimistes. » 

Cependant Lalamb» ne se découragea pas, et, ayant retouché ses 
Tables, il eut la satisfaction de prédire assez, exactement les passages 
de 1789, 1799 et 1802. 

En 1813 parurent les Tables de Mercure, consli'uites par de 
Lindenau, et qui suflirenl aux exigences des astronomes ]»em!anl 
près d'un demi-siècle. 

i\ous arrivons maintenant aux travaux de Le Verrier; dans un 
premier Mémoire, publié en 1842, le savant aslronomc a réuni et 
discuté toutes les observations précises dont il pouvait disposer; il 
a laissé entièromeul de côté les observations rapportées par 
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VAlniagesie, el a mis à 
planète sur le Soleil : 


prolit les quinze passages suivants de la 


3 mai 1601 

6 mai 1753 

4 mai 1786 

7 mai 1799 

5 mai 1832 


7 novemlirc 1677 
3 novembre 1697 
9 novembre 1723 
U novembre 1736 

5 novembre 1743 
7 novemljre 1756 
9 novembre 1769 

12 novembre 1782 

6 novembre 1789 
9 tiovembre 1802 


Il a joint à ces observations de passages environ 400 observations 
méridiennes de Mercure, faites à l’Observatoire de Paris de 18Ü1 
à. 1842. Il est peut-être permis de regretter qu’on n’ait eu recours à 
aucune des observations méridiennes du siècle dernier; on en aurait 
trouvé presque une centaine dans les Annales de l'Ohservnfoire de 


Greenwich; h l’Observatoire de l’École militaire, de 1778 à 1781, 
d’Agetet avait (ait également un grand nombre d’observations de 
Mercure, avec le <iuarl de cercle de Hird, le même qui a servi depuis 
h la construction du Catalogue de Lalande. 

Le Verrier disposait, on le voit, d’un ensemble d’observations 
embrassant presque deux siècles. Il fut apparerninenl peu satisfait 
des résultats de ce premier travail, car il disait à r.Vcadéinie <les 
sciences, le 2 juillet 1849 : 

« L’invariabilité des moyens mouvements des astres sert de buse 
aux observations depuis deux mille ans, et celte base a pris un 
caractère de certitude mathématique par les travaux des géomètres 
français, qui ont prouvé qu’en effet ractiou mutuelle des planètes 
ne cliangeait pas leurs moyens mouvements; c’est une <les condi¬ 
tions qui maintiennent l’ordre dans notre système ptanélaire. J’ai 
donc éprouvé une surprise profonde lorsque, en travaillant à la 
théorie de Mercure, j'ai vu que le moyen mouvement de celle planète, 


déterminé par les quarante dernières années d’observations, se 
trouvait notablement plus faible que par la comparaison des 
anciennes observations avec les modernes..., et mes elforts pour 
parvenir à une théorie dans laquelle il n’en FiH pas ainsi ont été 
jusqu’à présent infructueux. » 

On voit que Le V'^errier n’écbappait pas non plus aux ennnuis que 
Mercure avait causés à ses prédécesseurs ; mais il n’étailpas liommc 
k abandonner le sujet sans avoir trouvé une solution satisfaisante. 
Dans une lettre adressée à M. l-'aye le '!2 septembre 1859, c’est- 
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à-dire dix-sept ans après son premier travail. Le Verrier donne 
enlin les principaux résultats auxquels Ta conduit une solution 
délinitive; c'est dans celle lettre célèbre que se trouve indi([uée 
comme très i)rohable l’existence d’une ou plusieurs planètes inlra- 
mercuriellcs. 

II nous faut entrer ici dans <}ue]ques détails pour montrer 
comment le savant astronome a été amené à cette conclusion. 

Si Mercure existait seul avec le Soleil, celle planète décrirait une 
ellipse invariable, confoiuriément aux lois de Kepler; pour pouvoir 
prédire sa position à une époque quelconque, il suffirait de coitiiailre 
exactement six *|uantilés, que l’on nomme les éléments du inouve- 
iiient elliplique, et qui déterminent, les uns la position du jdan, les 
autres la forme, la grandeur et l’orionlalion de l'ellipse dans son 
plan, et enfin, un dernier, la position de la planète à une époque 
arbitrairement choisie comme point de déjuirt. Tliéoritpiemenl, trois 
observations comjdètes et exactes de Mercure suffiraient jiour 
déterminer ces six éléments, et, par suite, perinellraient d'assigner 
la position de la planète à une époque quelconque; dans la jiratique, 
comme les observations sont entachées d'erreurs inévitahles, on 
prendrait fensemhlc des observations, et l’on en déduirait, par des 
méthodes connues, les valeurs les plus exactes des six éléments de 
fellipse invariable décrite par Mercure. 

.Mais Vénus est là ([ui, jiar .son attraction .sur Mercure, l'écarle à 
chaque instant de la roule idéale que nous venons de concevoir; la 
planète se mouvra bien encore, si l'on veut, sur une ellipse, mais 
les éléments de celte ellipse seront soumis à de poltles variations. 
Le calcul de ces variations est un problème complexe de .Mécanique 
céleste; la solution de ce problème suppose la connaissance d'mi 
nombre faisant connaître la grandeur de faltraclion exercée par 
Vénus sur Mercure à une distance déterminée : nous voulons parler 
de la masse de Vénus. 

Il y aura aussi, dans les mouvements de Mercure, d’autres petits 
dérangements causés par la Terre. Mars, Jupiter, etc.; on pourra 
les calculer, si l’on connail les masses de la Terre, de Mars, de 
.lupiler, etc.; ces dérangements sont plus faibles que ceux causés 
par Vénus, ou du moins on peut les calculer avec une exactitude 
suffisante. 

Dès ioi‘S,le problème <|ue Le Verrier avait à résoudre pouvait s’énon¬ 
cer ainsi : représenter toutes les observations de Mercure, en détermi¬ 
nant convenablement les six éléments de l’ellipse que décrit celle pla¬ 
nète, à une époque ar!>ilrairemeiitchoisie, et aussi la masse de Vénus. 
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Or il est arrivé à trouver )|ue la masse de Vénus, qui lui avail servi 
de point de déi>ari, devait être augmentée d'au moins de sa valeur, 

« l’our écltapper à celle nécessit<S dit Le Verrier, il faudrait 
admettre que des erreurs de plusieurs minutes dans Teslinie des 
temps des phases (passages de Mercure sur le Soleil) auraient élé 
commises dans de grands observatoires, par exemple en H'tS ou 
1753, à Paris, et par des oljservaleurs exercés, tels que LaeaÜle, de 
risle, liouguer, les Gassini, Hypolhèse inadmissible! d'aulanl plus 
qu’il faudrait ajouter que ces erreurs grossières dans l’eslime du 
Icrnps d'un phénomène physique se seraient reproduites à diverses 
époques et d’une manière progressive et régulière! » 

. . . 1 . 

En admettant, au contraire, t augmentation de —environ de la 

masse de Vénus, toutes les observations de Mercure, observations 
lie passages ou oiiservalions méridiennes, se Irouveut très fidèlement 
représentées. 

Mais, dira-l-on, la S(dülion est bien simple : il suffit d’adopter 
celle augmentation de la masse de Vénus, et la théorie de Mercure 
présentera toute rexacltlude demandée, nième par les astronomes 
les plus exigeants. 

Oui, sans doute, on aura ainsi rétabli l'ordre dans les mouvements 
de Mercure, mais on aura apporté ailleurs un désordre intolérable. 
En effet, si Vénus trouble Mercure et l’éloigne île son ellipse, elle 
cause aussi une action analogue sur la Ten-e. (tr, les mouvements 
de la Terre nous sont bien connus, eu vertu des nombreuses obser¬ 
vations du Soleil recueillies depuis plus d'un siècle dans tous les 
observatoires. 

I^e Verrier a discuté tout cet ensemble d'observations; les übser> 
vations méridiennes du Soleil, faites de 1730 à I81U, lui ont donné 
la masse de Vénus; il a déduit ensuite celle masse des observations 
de 1810 à 1850, et il a trouvé dans les deux cas la même masse de 
Vénus, celle qui lui avait servi de point de départ dans sa théorie 

I 

de Mercure, et non pas celle masse augmentée de — . 

^ lÜ 

Il y a plus, toutes les déterminations de rubliquilé de récUplique, 
faites depuis Bradley jusqu’à nos Jours, dan.s divers observatoires, 
par de nombreux astronomes, conduisent au même résultat. 

Ainsi, en augmcnlaiil dela masse de Vénus, ou ferait cadrer, 
il est vrai, la théorie de Mercure avec les observations, mais on 
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introduirait dans les inouvenients de la terre des écarts entièrement 
inadmissibles. La conclusion est qu'il faut bien se garder de loucher 
à la valeur admise d’abord pour la masse de Vénus. 

Dès lors, il devient impossible de représenter les mouvements de 
Mercure, en partant de la loi de la gravitation universelle et tenant 
compte des actions exercées par les planètes connues; il doit donc 
exister une cause spéciale se faisant sentir sur Mercure et n’exerçant 
pas d’influence appréciable sur les autres planètes, et en particulier 
sur Vénus et sur la Terre. 

Le Verrier, qui a signalé le premier cette difficulté, en avait 
rencontré une analogue au début de sa carrière : les mouvements 
d’Uranus présentaient des irrégularités singulières qui déconcertaient 
tous les astronomes, Arago, Bouvard, Besset avaient soupçonné 
l'existence d’une planète troublant L'raiius; Le Verrier avait eu la 
gloire, non seulement de montrer (jii’une planète inconnue pouvait 
rendre compte des dérangements d'Uranus, mais il avait indiqué le 
lieu où devait se trouver celte planète : il avait trouvé Neptune. Le 
chemin à suivre dut lui paraître indiqué dans la difficulté actuelle. 

La loi de la gravitation ne permet pas de rendre compte avec 
toute la rigueur voulue de.s mouvements de .Mercure ; elle explique 
au contraire dans leurs moindres détaihs ceux de Vénus et de la 
ferre. Le Verrier s’est trouvé conduit à admettre comme possible 
l’existence d'une planète inconnue, circulant entre Mercure et le 
Soleil, pouvant causer des dérangements sensibles pour Mercure, 
tandis qu'elle ne troublerait pas d’une manière appréciable l'harmonie 
([ui existe dans les théories de Vénus et de la Terre. 

Si les données avaient été aussi complètes dans le cas de Mercure 
que dans celui d'Uranus, il y aurait eu lieu de cliercher à fixer la 
position de la planète inconnue; mais tel n’étail pas le cas. Supposant 
«jue celte planète se meuve dans le plan de l’orbile de Mercure et 
(ju'ûlle décrive un cercle autour du Soleil, Le Verrier a pu trouver 
seulement une relation entre ta masse de la planète et sa distance 
au Soleil; le Tableau suivant donnera une idée de celte relation : 


Distance Uappori do sa Sa plus grande 

de la planiste masse à celle de dlonfiatioa 

au Soleil. Mercure. au Soleil. 

0,U6. 2,66 eIdO' 

0.155. 1,29 8.55 

0,194. 0,68 11.11 

0,232. 0,35 13.25 

0,2“ l. 0.17 15.43 

0,310.... 0,07 18.4 
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On voit, comme on pouvait s’y attendre, que la masse troublante 
est d'autant plus considérable quelle est plus voisine du Soleil. 

Pour ce qui concerne la possibilité de l'existence d'une telle 
planète, ayant échappé jusiiu’ici à toutes les observations, laissons 
la parole h Le Verrier {Annales de rOùservaloire, t. V, p. lOo) : 

« Ainsi donc, à ne prendre que le point de vue mécanique, on 
peut, par l'hypotbèse d’une masse troublante, dont la situation reste 
indéterminée, rendre compte des phénomènes observés. Il est 
toutefois indispensable d'examiner en outre si, sous le rapport 
physique, toutes les solutions sont également admissibles. 

« A la distance moyenne 0,17, la masse troublante serait préci¬ 
sément égale à la masse de Mercure. La plus grande élongation à 
laquelle elle pét atteindre serait iin peu inférieure à 1Ü“. l)oil-on 
croire qu'une planète qui brillerait d’un éclat plus vif que Mercure 
aurait nécessairement été aperçue après le coucher, ou avant le 
lever du Soleil, rasant l'horizon? Ou bien serait-il possible t|ue 
l’intensité de la lumière dilTusée du Soleil efit permis è un tel astre 
d’échapper à nos regards? 

(1 Plus loin du Soleil, la masse troublante est plus faible, et il en 
est de même de son volume sans doute; l’élongation est plus 
grande. Plus près du Soleil, c’est l'inverse; et si Féclat du corps 
troublant est augmenté par la dimension de ce corps et par le 
voisinage du Soleil, l’élongation devient si petite, qu'il serait possible 
qu'un astre dont la position est inconnue n’eilt pas été aperçu tlans 
les circonstances ordinaires. 

« Mais, dans ce cas même, comment un astre <(ui serait donc d'un 
très vif éclat, et qui se trouverait toujours très près du Soleil, n’cût-il 
point été entrevu durant quelqu’une des éclipses totales? Un tel 
astre enfin ne passerait-il point entre le disque du Soleil et la Terre, 
et n’eût-on pas dû en avoir ainsi cmmaissunce? 

« Telles sont les objections qu’on peut faire à rhypolbèse d’une 
planète unique, comparable h Mercure pour ses dimensions et 
circulant en dedans de l’orbite de cette dernière planète. Ceux à qui 
ces objections paraissent trop graves seront conduits k remplacer 
cette planèlc unique par une série d'astéroïdes, dont les actions 
produiront en somtne le même eflet total sur le périhélie de Mercure. 
Outre que ces astéroïdes ne seront pas visibles dans les circonstances 
ordinaires, leur répartition autour du Soleil sera cause qu’ils 
n’introduironl dans le mouvement de Mercure aucune inégalité 
périodique de quelque importance. 

'( L’hypothèse à, laquelle nous nous trouvons ainsi amené n’a 
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plus rien (l'excessir. Un fçroupc d'asléroïdes se trouve entre Jupiter 
et Mars, et sans doute on n*a pu en signaler rjue les principaux 
individus, il y a tien de croire même que l’espace planétaire contient 
de très petits corps en nombre illimité, circulant autour du Soleil. 
Pour la région qui avoisine l’orliite de la Terre, cela est certain. 

« La s ni le des observations de .Mercure montrera s’il faut défini- 
lîvenjenl admettre quode tels groupes d’astéroïdes existent aussi 
])lus près du Soleil... Dans tous les cas, comme il se pourrait qu’au 
milieu de ces aslérfudes il en existîit qtiebjues-uns de plus gros que 
les autres et qu’on n’aurait d’autre moyen d’en constater l’existence 
que pai' l’observation de leurs passages devant le «lisque solaire, la 
tliscussion présente devra confirmer les astronomes dans le xelc 
qu’ils mettent à étudier chaque jour la surface du Soleil. 11 est fort 
important que toute tache régulière, quelque minime (|u’ellc soit, 
et qui viendrait à paraître sur le dis([iie du Soleil, soit suivie pendant 
<[uel<|ues instants avec la plus grande allention, afin de s’assurer 
de sa nature par la connaissance de son mouvement, » 

La lettre du 12 septembre 1859, adressée à M. Fayc, eut un grand 
retentissement; M. Faye reconimanda iinniédiatement Texploralion 
des régions circumsolaires dans les écliiises totales du Soleil, et, 
reprenant une idée déjà mise en avant [lar J. Ilerschel, il engagea 
vivement les astronomes â pi'endre régulièrement des photographies 
du Soleil; la comparaison de deux épreuves oI>lenues à un certain 
iiilervaüc, une demi-heure par excuqile, permellrail de distinguer 
entre les taches solaires un des cor{)S signalés par Le Verrier; avec 
le temps, on linirait ]>ar n’en laisser échap|)er aucun. Nous verrons 
plus loin que ces deux recommandations de M. Faye ont été depuis 
largement mises à i>rolit. 

C’est sur ces entrefaites qu’arriva la communication d’une obser¬ 
vation importante faite i>ar M. Lescarhaull, médecin à Orgères. 
Dans une lettre à J.e Verrier, eti date du 22 décembre lHa9, ü 
antionce (|ue, le 26 mars dernier, il a assisté au passage sur le Soleil 
d’un disque noir d’un périmètre circulaire !>ien arrêté, et dont le 
diamètre apparent lui a paru inférieur au ipiart de celui de Mercure 
dans son passage sur le Soleil, le 8 mai 1S45. .M, Lescarhaull avait 
noté les instants tie l’entrée et de la sortie, et délerminé les points 
du disque solaire où ces pliénomènes s'étaient produits; le petit 
corps était resté sur le Soleil P18“. Dans sa lettre, M. Lescarhaull 
(‘xprime la cüiiviclîon qu'on verra un jour ce corps repasser sur le 
Soleil; il ajoute (lue l'espoir d’être témoin d'un nouveau passage lui 
a fait différer jusqu’ici la coinmuntcalion de son observation, mais 
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qu’après avoir lu dans le Coamos du 21 octobre la lettre de Le Verrier 
à. M. Paye, il n'avait pas cru pouvoir attendre plus longtemps. 

Le V'^errier se rendit aussitôt à Orgères» chez .M. Lescarbault, pour 
examiner ses instruments astronomiques et recevoir des explications 
précises sur les détails de l'observation; il en rapporta la conviction 
que cette observation était parfaitement authenli([ue. 

M. Lescarbault, porté par un penchant naturel vers rétnde des 
phénomènes aslront)miques, avait oliservé le passage de Mercure 
du 6 mai 1845; cela lui avait donné l’idée que, s’il existait entre le 
Soleil et nous quel(|ne corps autre que Mercure et Vénus, ce corps 
devait aussi avoir ses passages sur le disque solaire, et qu'en 
observant IVéquemment les bords du Soleil on réussirait à le saisir 
au passage. Ce ne fut qu’en 1853 qu'il put se livrer à des reclierches 
suivies dans celte <,lirection, avec une bonne lunette de O”,!!) d’ou¬ 
verture, 1"',46 de distance focale, pourvue d'un grossissement de 
150 fois; chaque jour, dans l'après-midi, il consacrait deux ou trois 
heures U l’observation du Soleil, 

Le Verrier, en discutant l’observation du D'' Lescarbault, arriva 
à déterminer la position du plan de l’orbite de Vulcain (c’est le nom 
qui fut donné au nouvel astre) : il trouva que ce corps circulait 
autour du soleil en 19'',7; en lui supposant la même densité qu’a 
Mercure, et adoptant le diamètre apparent de 3" au moment de 

l’observation, il eu conclut (|ue sa niasse n'était que le de celle 

de Mercure; sa plus grande clongatiuii au Soleil étant d'environ 8®, 
et la lumière totale qu’il nous envoie étant plus faillie que celle de 
Mercure, on comprendra, ajoute Le Verrier, qu'on n'ait pas aperçu 
cette planèlc jusqu'ici. Ce corps serait du reste beaucoup trop petit 
pour prodiiii-e, à lui seul, les irrégularités signalées dans le mouve¬ 
ment de Mercure. Ln admetlaiit les nombres ci-dessus, et se repor¬ 
tant au tableau de la page 344, on voit qu’il faudrait environ vingt 
masses égales à celle-là, et situées dans la même région, pour 
produire l’elfet voulu. 

L’annonce faite par Le Verrier de l’existence d'un groupe de 
planètes intramercurielles et l’observation de .M. Lescarbault frap¬ 
pèrent vivement les astronomes; on se souvint que des observateurs 
avaient signalé à diverses reprises le passage sur le disque du 
Soleil de corps obscurs (jui ne pouvaient être confondus avec des 
taches solaires, soit à cause de leur mouvement rapide, soit en 
raison de leur apparence même; on se mit à dresser des tableaux 
de ces observations singulières, dans l'espoir qu'on pourrait y 
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trouvpi- <les observations aiilérieurcs de Vulcain ou de corps ana¬ 
logues. Nous citerons à ce sujet les recherelies de H. Wolf, de Haase 
et de (iarrington. Un ii'en tira louleff)is, poiidanl asse?. longtemps, 
aucune lumière nouvelle, et il faul attendre jusqu’en 1876, oü une 
observalion de M. Weber fait enlrei' la question <lans une phase 
dilTérenle. 


DKÜXIKMK PARTIK 


ult.'jKBVAriON BE WKBER — DISCUSSIOX PAR LK 
l’OCVAXT SK RAPPORTER A [lES PASSAMES [)E 

SLR LK SOLEIL 


VERRIER DES OBSERVATIONS 
PI. AX ÊTES INTRAJIERCURI ELLES 


Le 26 août 1876, M. R. Wolf, direcicur de l’oliservaloirc de 
Zurich, adressait la lettre suivante à Le Verrier : 

« 11 vous intéressera sans doute d’apprendre que M. W^eber, à 
l’eckelüh, a vu le 4 avril dernier, à 4’'25'“, temps moyen de Berlin, 
une tache ronde sur le Soleil, qui a été vu sans tacite le matin de 
celle journée, et le malin de la journée suivante, non seulement par 
M, \Velier, mais aussi par moi, et jiar M. Schmidt à Athènes. Je 
viens de voir que l’observation de M, W'cber suit l’observation de 
M. Lescarbault de 

6’2l9j = 42L02 X 148, 


ce qui est assez curieux, en comparant à ce que j’ai publié déjà sur 
celle matière (voir mon Hnndbuch der A/afhemntik und Ast/‘(momie, 
vol. II, page 327). » 

Dans une seconde lettre, en date du 6 .septembre, M. R. Wolf 
donne, d’après M. Weber, les détails suivants sur le pliénomène 
constaté le 4 avril ; 


« Jusqu'à midi, le ciel restacoinplèlement sans nuages. M. W'eber. 
qui observe très exactement les taches du Soleil depuis vingt années, 
avait, comme toujours, examiné trois ou quatre fois le disque de 
l’astre sans y voir ni tache ni facule. Après midi, te ciel se couvrît. 
Il commença à s’éclaircir de nouveau par places entre et S*", et le 
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Soleil se mon Ira de nouveau, pendant vingt à vingt-cinq niiiiutcs. 
Utilisant aussitôt cet intervalle, M. Weber ne vit pas de faculc, 
quoiqu’il eût promené la lunette sur toute la circonlei-ence du Soleil. 
Tout à coup un petit disque Inen arrondi, de 12" d’arc, se montra, 
il se trouvait à 11" du bord oriental, et à la inénie distance au nord 
de réqiiateur céleste. L’astronome eut le temps d’examiner de très 
près le voisinage de la tache, et nulle part il n’aperçut le |ïliis imper¬ 
ceptible mouvement de facule, nulle [larlun nuage avoisinant. Seul, 
le petit disque foncé se détachait sur le fond solaire. 

« Malheureusement, le Soleil se couvrit aussitôt, et ce fut seule¬ 
ment le 5 au malin qu’il fut possible de reconnaître que le phéno¬ 
mène avait disparu de la surface du Soleil. El toutefois, .\l. Weber, 
observateur très exact et très consciencieux, désirerait qu’une 
constatation de l'ensemble du phénomène eût été cUèctuée ailleurs. 

« L’observation de Leckcloh fut faite îi du soir, temps moyen 
de Berlin. Outre l’exacliludo bien connue de Weber, il n’est pas 
probable que les difl'éreuces : 


1820, Stai'k et Steinhiibel. . . . 
1859, Lescarlniull. . ....... 

lS7fi, Weber. 


+ h 4 


février 12. 
mars 9fî. 
avril 1. 


d’où l’on conclut : 


1820 à 1859. 142R"J = 310 X 42.02 

1859 à 1870. 02191=: 118X42,02 


ne soient des multiples du numéro 42,02 que par. un hasard; et 
peut-être quelques autres des lâches mentionnées par moi dans 
mon Ilandbuch s'expliquent par une jdanèle inlramercurieîle, » 


Quelques éclaircissements sont ici nécessaires. M. B. Wolf, en 
donnantdans son Handbnck une liste de 20 passages de corps oliscurs 
sur le disque du soleil, avait groupé ces passages en doux séries; les 
temps des passages de la première série diiïéraienl entre eux à peu 
près de multiples entiers du nombre 27't,93; dans la seconde série. 


ce nombre se trouvait remplacé par 42j,Ü2, L’observation de 
M. AVeber, qui présentait de grandes garanties d’exactitude, semblait 
donc indiquer que celle observation se rapportait à un corps qui 


aurait été observé par Stark en 1820, et aussi par M. Lescarliault en 
1859. C'est ainsi que Le Verrier s’est trouvé comluil à examiner cl 
à discuter les 2Ü passages recueillis par M. B. Wolf; cette discussion 
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inléressanle fut présentée à. l'Académie des sciences dans plusieurs 
séances, du 11 septembre au 30 octobre ISTô. 

Le Verrier reconnut bien vite qu'un certain nombre de ces passa¬ 
ges devaient être laissés de côté dans la discussion actuelle ; ainsi, 
Messier en 1777, et Capocci en 1845 signalent le passage sur le 
disque solaire d'une multitude de très petits cor|)S animés de mou¬ 
vements très rapides, et dans des directions parallèles; d’autre part, 
Lichtenberg en 1702, Hofmann en 1764, et Rittcren 1855 observent 
ù rwit nu les passages de gros corps obscurs sur le Soleil, les 


diamètres apparents de ces corps paraissant atteindre la — ou la 

I 9 


I > 

1 M 

~ partie du diamèlrc du Soleil. Ces observations, qu’on ne peut 
la 


mettre en doute, n’ont évidemment aucun rapport avec le sujet en 
discussion. 

Par ces considérations. Le V'errîer fut conduit à restreindre nota¬ 
blement la liste dressée par M. 11. Wolf; il se trouva même porté à 
n'a<lmetlre comme pouvant se rapporter à une planète intra-mercu- 
rielle que les observations dans lesquelles le mouvement propre du 
corps obscur avait pu être constaté pendant la durée même des obser¬ 
vations; cette réserve sera comprise quand nous aurons montré plus 
loin que l’oltservalioii de M, Weber, qui avait provoqué toute cette 
discussion, sc rapportait elle-même, non pas à une planète, mais à 
une simple taclic solaire. 

Le Verrier crut donc devoir conserver seulement les observations 
suivantes. A'ous empruntons les récits qui les concernent au 
t. LXXXMI des Cnwptrx rendvx de rAcadrniif des sciences. 

1761, juin 6. — Observation faite à Créfeld (Düsseldorf) par 
Scbeuten. Cette observation cul lieu le jour même du passage de 
Vénus, quelques heures après que celte jilanète était sortie du 
disque solaire. 

.« Kn 1761, le 6 juin, écrit Scbeuten à Lambert à la date du 
14 novembre 1775, le matin, à 5''30“, j’ai vu Vénus dans le Soleil (la 
sortie de Vénus eut lieu vers 9'*15"‘}. De 8'' à midi, on ne pouvait 
pas observer à cause des nuages. A midi, je voyais la petite Lune de 
Vénus au milieu du Soleil ; à 3^, elle était presque au l)ord. 

» Ce que nous voyions pendant ces trois heures ne pouvait être 
que le satellite. Il me paraissait aussi noir, rond et distinct que 
Vénus, mais beaucoup plus petit, environ un rjuarf. En raison du 
manque d’instruments, une plus grande précision était impossible, 
mais cela suffit pour me convaincre de l’existence du satellite. Je 
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l'aurais communiqué |ilutùt, mais je croyais que quelques personnes 
rauraient vu. (On peut croire qu'après la sortie de Vénus plusieurs 
personnes n'y prirent plus fj;ar(le). » 

I.ambort s'occupait alors du satellite que divers astronomes 
avaient cru voir à Vénus. 11 écrivit à Scliculen pour lui demander 
de communiquer les circonstances de son observation. 

« .le regrette, répondit Seheiilen, le ' 2 y décemlire 1775, de ne 
pouvoir donner une réponse salisfaisautc aux questions qui me sont 
adressées. Il se trouve encore des témoins vivants du plicnomènc. 
Sans rien connaître à l'astronomie, ils déclarent avoir vu passer 
la Lune de Vénus sur le Soleil. 

« La première observation a été faite à douze heui-es ou quelques 
minutes plus lard, et la petite Lune se trouvait, au jugé, juste 
devant le centre du Soleil. Je ne pourrais dire exaelenient combien 
elle était distante du bord à trois heures, mais elle était tout juste 
visible. 

« Je conclus la vitesse de la façon suivante. Je divisai le diamètre 
du Soleil en 100 parties. De ces lüU jiarties, Vénus en faisait 80 en 

1-2 

ghoQ". environ, soit r2 7 ^, en une heure. La petite Lune faisait en 

1 J 

trois heures 50 parties, par conséquent, IG à l’heure, c’est-à-dire 

tS 

plus vite que Vénus. » 

Scheuten a donc observé le passage d’uu petit corps sur le disque 
du Soleil; il pensait que c’était le satellite de Vénus, dont il était 
alors fortement question, et qui est aujourd’hui mis hors de cause; 
l'observation de Schoulen doit être conservée, pour être discutée 
avec les autres observations analogues. 

1802, octobre 10. — Observation faite par Fritsch, pasteur à 
Quedlinbourg (Magdebourg). 

« Le 10 octobre, écrit Fritsch dans le Jahrbueb de lîerlin pour 
1806, p. 183, le temps n'clail pas trop propice. Il sc montrait une 
petite laclie ronde dans te Soleil; après l'avoir comparée avec 
plusieurs autres en ascension droite, et voulant répéter l'observalion 
après trois minutes, elle avait avancé de 2'. Les nuages augineii- 
laient et me laissaient à peine finir cette observation; en examinant 
le Soleil quatre heures aprè.s, et par un temps éclairci, la tache 
avait disparu. D’ailleurs, j’ai fait depuis des expériences très 
intéressantes sur la disparition et l’apparition de files entières de 
taches. » 

Fritsch, qui a fait un grand nombre d'observations, y employait 
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une luiielte de 1 ]ueds de ItHuisdeii, munie d’uii inicroinèlre 
circulaire. 

I81S, jViur/cr G. — Capcl Lofl'l, h IpsAvieli. 

L’übservalioii de M.Capel lAift'l, |uil>liêe le 10 janvier 1818 dans le 
itloîtlhlt/ Magazine, esl reproduile comme il suit par M. Carrington, 
tiams les Monthlg iVoliees, vol. XX, p. 194 : 

« Je vis la tache à environ I i** avant midi, avec mon télescope et 
un pouvoir de 80, et aussi avec un télescope Cassegrain l' pouvoir 
‘26t))el un troisième télescope appartenant à M. Acton (pouvoir 170). 

Klle m’apparut à environ du bord esl du Soleil, 'i fimh suh-elliptir 

petit, unirormêmenl opaque. 

» A •>*‘30“ après midi environ, M. Acton la trouva considéra¬ 
blement avancée un peu à l’ouest du centre du Soleil, et je jiensc 
(lu’elle avait alor.s G" à 8" de diamètre. J'ai été à même de voir 
(jue le 4 et le 8 il n'y avait pas de taches sur le Soleil, et le 6, 
M. Crikmorde n'a pu en voir aucune avant le coucher du Soleil, 
malgré ravanlage du télescope qu'il employait. L'état du mou¬ 
vement semble incompatible avec la rotation du Soleil, la rapidité 
surpassant celle de Vénus dans ses passages. » 

18*29, février 12. — Sleinliühel et Stark. 

Olbers, dans sa correspondance avec Hessel, vol. II. p. 16*2, écrit : 

m 

V Que dites-vous de l'oltscrvalioii de Steinliübel, d'une tache 
Ibncée, ronde et bien délimitée, qui, le 12 lévrier de celte année, 
accomplissait son [tassage à travers le disque solaire eu cintf lieures? 
Si la chose est exacte, on [lourrail croire à une planète entre le 
Soleil et Mercure, dont la distance au Soleil serait environ 0,19, et 
le leni|is de la révolution un peuplas de 30 jours. Il est vrai qu'on 
a vu, ou tlu moins on s'est vanté d'avoir vu passer déjà plusieurs 
fois de ces corps nnir.s devant le Soleil; mais ces déclarations ne 
peuvent pas bien se l'apporter à l'observation de celte planète de 
Steinliübel, parce qu’elles auraient dd être faites à la moitié du mois 
d’août ou de février, le nœud de i'orbile étant indiqué par l'obser¬ 
vation de Slcinhübel. Ou celte jdanète a-t-elle une si iielite incli¬ 
naison, qu'elle apparaît toujours devant le Soleil, quand elle se 
trouve eu conjonction avec la Terre'? .Mais alors, elle serait connue 
depuis longtemps. Si Steinhübel, que je ne connais du reste que 
par quelques-unes de ses observations de taches solaires, est réel¬ 
lement un homme véridique et digne de bonne foi, il vaudrait 
ta peine que Lillrow* 1301141 de savoir de lui quelques autres 






























NOTICE suit CES l'LANÈTES tS'TItAMEUCUlUELlÆS. 


clrconslances de l'oltservation, principalement la position du point 
d'entrée et de sortie par rapport ii la verticale, et aussi les preuves 
correspondantes. » 

En conséquence, Carrington s'adressa au présent lâttrow, 
pour làclter d'obtenir quelques inlbrmations. Il reçut pour réponse 
que M. Litlrow savait seulement que Steinhültel était un obser¬ 
vateur privé, mort depuis trente ans environ, et que, dans son 
opinion, Ü était très improbable ([u’il eîit été en relation avec Stark, 
le clianoine d’AugsItourg. 

l/ohservation de Stark, puisée au.v mêmes sources que les )>récé- 
deiiles du même astronome, est la suivante : « Le 12 t'évrier 1820, 
je vis une singulière tache, d'une Ibrme circulaire et bien délinie, 
avec une alinosphèrc circulaire, d’une teinte orange; elle était à 
peu près deux lois grosse comitje Mercure. .\ midi, celle lacbe était 
à ll'20" du bord est du Soleil et 14'17" du bord sud. A 4’'23'“ du 
soii‘, il n’y avait plus rien de visible. Celte iip|»arilion, dit Stark, 
serait celle d'un corps planétaire jdutôt (pie celle d'une tache 
solaire. » 

1839, octobre 2. — Üecuppis, élève astronome au Collège romain 
{Cornpieu rendus des séunces de IWcadémk des sciences, 1839, 
2 ' semestre, p. 8ü9 . 

M. Decuppis annonce avoir vu une tache noire parfaitement ronde 
et à contours nettement terminés, (|ui s'avançait d’un monveinent 
rapide, de manière (lu’elle eût traversé le diamètre du Soleil dans 
environ six licures. 

1847, entre les derniers jours de juin et le commencement de 
juillet, Scott et Wrav. 

MM. Scott et Wray auraient fait une observation dont ils ne 
peuvent indiquer la date ; « 11 csl très malheureux, écrit M. Hind 
à Le Verrier, que la date de l'observation faite à Londres [tar 
M. Scott, et à Whilhy par M. AV ray, opticien de mérite, soit perdue. 

.l'ai eu de longues (unnimmioalions de ces messieurs sur ce sujet, 
et un dessin dos itosilioiis de la tache sur le disque du Soleil, au 
premier moment on elle fut en vue et au moment oii elle disparut, 
parce que le Soleil descendait dans une bande de nuages. » 

rs 12. — Josepli Sidebotliam, F. 11. A. S. 


.Nous extrayons ce qui suit de la lettre de M. llind du 16 sep¬ 
tembre 1876. 

L’observation est imprimée dans le vol. Xü lies Coniples rendus de 
la Société philosophique de Manehesler,’ elle porte : « En me reportant 
à mon journal, je trouve que, le K) mars 1849, notre ancien membre 
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M, L(»we el moi mvous vu une petite tactie circulîiu'o et noire 
traverser une portion du disque du Soleil. Nous prf)cédions alors 
aux ajuslenienls de t’oculaire d’un télesi‘(q)e de 7 pouces. Nous 
pensâmes au premier moment que cette tache tenait ii roculaire, 
mais nous vîmes bientôt (lu'elle était sur te tiisqiie du Soleil, et 
nous constalàincs son mouvement sur le disque pendant environ 
une demi-heure. Il n’y a [tas d’autre note sur mon Journal; le temps 
n’est [tas mentionné, mais, si Je m’en souviens, il était environ 
4 heures de raprès-midi. » 

18a9, y/iars ^(î. — Lescarbault. — Nous avons donné [tins haut les 
détails relatils à cette observation. 

1862, mnrs 21 ). — bummis. Circular spett ujton lhe Sun’s disk 
with rapid motion, as observed by W. bummis, esq. of .Manchester. 

Dans h'S Mottlhh/ Nolices, vol. XXli, p. 232, .M. Iliiid a inséré la 
note suivante : « Dans une lettre qui m’a été adressée le 2D mars 
par M. \V. buinmis, employé de la Compagnie du railway, il est 
exposé que le matin de ce même jour, pendant qu’il examinait h* 

3 

disque du Soleil avec un télescope d’environ 2 pouces ~ d'ouver- 

lure, il a remarqué une petite tache noire plus régulière et mieux 
délinie (jue d’habitude, il la suivit pendant vingt minutes environ el 
durant ce ((‘iiips elle se déplaça rapidement, comme le montre un 
diagramme accompagnant sa lettre, tout en conservant sa for me 
ronde. M. bnmmis appela un ami qui vit la tache distinctement 
comme lui. bc diamètre api)arent était d'environ 1". » 

186:j, 77ini 8. — Coumbarv. 

^ 4 

.M. Coumbary écrit de Constantinople que le 8 mai il a vu un [tclit 
dis((ue obscur parcourir une partie du disque .solaire en quaranle- 
buit minutes environ; sa lettre est aceomiîagnée d’un dessin 
représentant les j)Ositions du petit corps au commencement el à la 
fin (.le robscrvatioii, 

■M. Mind, en parlant de ce dessin, a fait l'essai d’une orbite circu¬ 
laire; il en est résulté pour le corps observé par Coumliary une si 
petite distance du Soleil (0,009) (jue M. Ilind est porté à croire que 
Tobservation se rapporterait plutôt au passage sur le Soleil d’une 
comète de faible distance périliélie, comparal>le à celles des comètes 
de 1843 et de 1680. 

Il aurait fallu joindre à la liste précédente l’observation de 
M. Webei', rapportée plus haut; mais cette observation, qui avait été 
l'origine de la discussion actuelle, ne se rapportait malheureu.semenl 
pas à une planète, mais bien à une simple tache solaire, ainsi que 
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ceia résultf «le dociiiiUMits fournis [lar les uUservalions de .\lai.lri«.let 
de Ureenwicli. M. Veiilosa, astrüiumie de Madrid, rapj)orlû en elle! 
(juo, le 3 avril après tni«li, le Soleil «ilail sans taches, «pie le 'k au 
matin, ü y avait une petite tache noire, sans pénoinhre, un peu 
elliptique, et dont la [losition fut mesurée ; le 3, cette tache avait 
disparu. La mesure faite pai' M. Veiitosa assij^ne à la tache lu même 
position «[ue celle «lêlerininée par M. W eher ; or, les deux observa¬ 
tions s(ml séparées par un intervalle «le plus de cin<i heures; c’est 
donc une simple laclu* solaire f|ui a été observée «lans les deux cas: 
elle s’est formée sur le tlis«|ue du 3 au 4 avril, et a disparu sur le 
disque du -4 au 3. Cela est démontré «uicfu’e jdu.s nettement, s'il est 
possible, par des i>hotograpfiies «lu Soleil prises à rol)servatoire de 
Greenwich, le 4 avril; sur deux épi’enves consécutives, obtenues à 
un intervalle d'un quart d'heure environ, on voit une petite tac fie 
dans un {jjronpe de faeules; il n’y a pas eu de moiivcmenl prujire 
de cette tache à la surface du Soleil, comme le moutrent les mesures 
prises sur les tdiotojîruphies, et ces mêmes mesures metlcul la lâche 
à la position observée par .M. Weber. 

Cet exemple montre «|u’on ikî «loil admettre dans la discussion 
actuelle que des oliservalions dans los<{uellos te mouvement propre 
à la surface du Soleil a été neltemeut constaté ; c'est ce fjue lit l.e 
Verrier, qui ne conserva que les dix obserA’ations suivantes : 


. ( ISIS, .laiivier lî.. . Capcl Loti. 

f ISiÙ, Février 12. . SloiiitiiUiol el Sl.'u'k 


^ 18jy, Mars 
l(. J 18l>2, .Mars 
\ 1859, Mars 


S 


1 ?. 

20 . 

2ü. 


-r * +■ 4 


• P ■■ ■ • 




111. ^ Juin 


8 . 

Ijv 


1817 , JLiiti-Jiiiilet. 


.y K 180 >, fïcLôlirfi , 

^ 18 B 9 , fktohre . 


■ ■ 4 - 


Sidehfithuni. 

f.ünirni^. 

Lesosi rlïiuïll. 

CouiulKirv. 

« 

Sclieiiten. 
Scott et Wray, 

Fi'itsclt. 


Ces «jhservations ont été rangées par mois, pour la raison 
suivante : 

l’ne planète intérieure ne peut arriver à se projeter sur le «lis«[uo 
solaire que si sa latitude «^st assez jielite; la planète doit donc être 
peu éloignée de la ligne «les nteuds de son orbite, el il doit en êlre 
de iruîine «le la Terre, puisque an moment «i’nn passage la Terr«\ la 
planète et le Sideil sont presque en ligne droite. 11 y aura «hmc «leux 
sortes de passages, jiar le nœud ascendant et le meud desceniiant, 
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el dans les deux cas tes rayons menés du Soleil à la Terre léronl un 
angle voisin de 180“; c'esl-à-dire (|uo les dales des deux séries de 
passages dilVéreront d’un tionil)re entier d'années, plus six mois 
environ; c’esl en particulier ce «pii arrive pour les passages de 
Mercure. 

On voit dès lors (pic les groupes (rtihservalions I, 11, 111, IV ne 
peuvent se rapporter à un même cor|is; II et IVi)euvent appartenir 
à une même planète, (I)el(MI) correspondraient à une autre planète. 
Le Verrier s'est Lomé à discuter les groupes II et IV; il fallait voir 
si les observations (pi'ils comprennent se rapportent bien à un même 
corps. Itemai'fpions d'abord qu'au moment du passage d'une planète 
inférieure sur le S(deil la longitude de la planète vue du Soleil dilTère 
très peu de la Imigilude de la Terre; on conçoit ipie, des ob.servations 
du passage, on puisse déduire la longitude de la planète. 

Voici les résultats aux(]uels on arrive ainsi pour nos ciiu] 


Doruppis, 

I8;39, 

Oclulire 

s-.oe. 

I.ongîtijdeSp 

8^60 

Kriiscli, 


i ictoiire 

10,00. 

}li*,-Ui 

Siileboniiirn^ 

181D, 


1 ^ 1 

1 » i- •• -• ■ 

172%0I 

Lu mini s ^ 

1802, 


19,87 * * . . P P , , 

179”,S(1 


1859, 

,\ïars 

9 f 1 1 ft * A * 

ISO*,60 


Kn admettant que ces ciiuf oitservalions se rapportent aune même 
planète, il faut tirer des données ci-dessus la po.silioii qu'elle occupera 
à une époque quelccmcjue ; le problème présente des difficultés assex 
grandes, car, en premier lieu, on ne connaît pas le nombre de révo¬ 
lutions accomplies par la planète entre les diverses observations, 
par exemple, entre le 10 octobre 180‘2 et le *2 octobre 1839 ; en second 
lieu, on ne peut pas supposer l'orbile circulaire ; il faut tenirenmpte 


de son 


excentricité, 


au moins dans une certaine mesure. .Nous ne 


pouvons entrer dans le détail des calculs 
Le Verrier; il a trouvé ([ui* le problème 


exécutés à ce sujet par 
esl indéterminé entre 


certaines limites; quatre orbites 
valions d'une manière as.se z 


dilférenles représentent les ohscr- 
salisfaisante. Voici les valeurs 


corrcspondanle.s de la révolution de la planète : 






toutefois, l'iine des orbites donne une solution plus précise que 
les autres : c’est celle dans laquelle la planète accomplit une 
révolution en 33^02. 

.M. Ilind a reconnu depuis que celte orbite représentait également 
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très bien robservalioii, edecluée par Stark le 9 oclobre 1819, du 
passage d'une petite taclie ronde et noire devant le Soleil, de sorte 
qu’on aurait ainsi six passages de la planète supposée. 

iùi employant e(dte orl)iLe, Le Ven-ier a ilressê un tableau des 
époques où la planète devait passeï' sur le Soleil; il en est résulté 
qu'un passage était possible, bien que peu probable, le 2*2 mars 1877, 
après quoi il n’v eu aurait aucun durant une période assez longue, 
le plus prochain passage ne devant avoir lieu ipic le l-o octobre 1882. 
Dans le calcul de ces phénomènes, on est obligé de connaître la 
position du plan de l’orbite de la planète; or celte position résulte 
uni({ucmenl de la déleiuninalion, par M. Lescarbaull, des deux 
points du disque solaire où eurent lieu rentrée et la sortie «le Vulcain, 
dans .son observation île 1859. Dour fixer les positions de ces deux 
points, M. Lescarbaull avait employé un procédé (jui laissait à désirer 
au point de vue de la précision : c'est là ta raison qui empêchait 
l.e Verrier d’al'lirmer que le passage <iu 22 mars 1877 aurait réel¬ 
lement lieu; il recommanda néanmoins aux astronomes d’observer 
attentivement le Soleil les 21, 22 et surtout 23 mars 1S77. L'étal du 
ciel permit de faire des observations aux jours indiqués, dans un 
très grand nombre de localités, et il en est résulté <|ite le passage, 
annoncé du reste comme très doule\ix, n’eut pas lieu. Du était donc 
réduit à al tendre jusifu’en .1882, 


iltOISIÈMK PAltïlK 


Le 29 juillet 1878 tievait avoir lieu une éclipse totale de Soleil, 
visible dans rAméritjue du Nord. Les astronomes auiéricaiiis tirent 
de grands préparatifs pour l'observa lion de ce phénomène, et 
l observatoire de Washington publia d’avance des instructions très 
iletaillées, signalant aux oliservateurs les poinis sur lesquels devail 
se porter principalement leur attention ; l'im de ces poinis était la 
recherclie des planètes intramercnrielles ]>endant la totalité. Four 
laciiiter celte reclierclie, on avait joint aux instructions une carte 
contenant jiis(|u’aux étoiles de 7'-’ gi'aruleur, pour une région assez 
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éltMidue, ayant poiu- centre la position occupée par le Soleil vers le 
inilieu de t'éclipse. Los observateurs devaient bien so pénétrer de 
celle carte, de inanière à ne pas prendre une des étoiles pour une 
planète inlraiiicrcurielle. 

Le U aoi'jl suivant arriva en Liirojie une dépêche télégraphique 
annonçant la découverte d’une plasièle înli’ainercurielle, (tendant 
réclipse du *21) juillet, par M. ^^ atson, astronome bien cttnnu, direc¬ 
teur de l’observaloire d'.\nn-Arbnr; la (tlanète était de 4* grandeur, 
el la dépêche faisait connaître sa (tnsition. Chacun put croire que 
Vulcaitt élait entiii oltservé d'uiie manière incontestable, el que, 
grâce à la nouvelle observation, ses inoiivemonts allaient (touvoir 
êire calculés avec toute l’exaclilude désirable. \ous reproduisons 
ici une lettre (>ar la(|uclle .M. W’alson eomiuiinique sa découverte à 
rAcadémie des sciences. 


Anu-Arhor, 14 août 1878, 


« Pendant la récente éclipse totale de Soleil, je iiie suis consacré 
e.xclusiveuuMil à la recberclie d'une planète intramercuiôelle, cl j'ai 
le plaisir <le vous infoi'iiier (jiie mes efforts ont été coui'ounés de 
succès, 

« Hans le but d’éviter la (Uissibilité d'une erreur, résultant de 
lectures fautives sur les cercles divisés, (tour le cas od la |>lanèle 
serait aperçue, je plaçai sur les cercles de rinstrumenl des dis<|ues 
de |)a|der-carte, sur lesquels les directions de la lunette, tant en 
ascension di'otle ((n'en déclinaison, (niuvaienl être |>oinlées au 
nutyen d'nn mécanisnie iiiscripleiir. Avant el après la phase totale, 
les p{)sitions du Soleil furent ainsi marquées sui* les cercles de 
papier, eu sorte <]ue les observalions se ti’ouveiit ra|)]>orlé('S 
direclemenl an Soleil. 

« Pendant le cours de celte recherche, je rcncünlrai une étoile de 
4' grandeur, laquelle luûltail d'une lumière rongeàtre, el présentail 
un disque sensible, bien que te grossissement de îa lunelle ne fiït 
tjue <le 4;3. 

« .l'en mar*|uai la position sur les cercles de ()a|uer, el ensuite je 
la vériliai une seconde fois. Je constatai, en huître, ijii'il n'y avait 
dans l'aslre aucune apparence de lV)rnie allongée, telle qu'aurait dé 
l'otrrir une comète dans celte position par ra[)|>orl au Soleil. I)'a|»rès 
ce qui iu’écè*le. Je me crois autorisé à considérer l’astre dont il s'agit 
comme étaid la planète <iont Le Verrier avait prédit l’existence. 

« hepuis mon retour à Ann-.\rbor, j’ai monté les cercles enqdoyés 
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il robsw'valion sur uii cercle gradué, et j’ai relevé tes positions 
niarcjuées. .ie suis ainsi eu mesure de donner la position de la 
planète avec une exactitude considérable. Le résultat que j’ai 
obtenu est le suivant : 


Position ap£?3i'cute de la planète, 
Ascension 


WashînfTion, temiis inoj'eu* 

1878. Juillet 


droite. 


Uéeliiiaîseii. 
+ 1846' 


Celte lettre, claire et précise, émanant d’un astronome aussi 
distingué que M. Walson, semblait devoir assurer à la découverte 
un caractère entièrement indiscutable. Cepeudaul, on ne manqua 
pas de retiian|uer que, tout à côté de la jiosition indiquée, se trou¬ 
vait une étoile degrandeuro ^, 0 Ecrevisse, ayant pour coordonnées 


Ascension droite. 
Déclinaison* * * * 




+ 18'30' 


On se demanda s'il était bien certain que M. AVatsou n’eût pas 
observé cette étoile comme étant la planète. 

Kn second lieu, dans des lettres ultérieures, M. W’atsou indique 
comme probable l’existence d’une seconde planète, qu'il désigne 
par la lettre i>, la première planète étant désignée par la lettre a. 
Ce qu’il y a de plus surprenant, c’est que cette seconde planète est 
déjà mentionnée par M. Walson, dans une iellre adressée par lui 
te 13 août à l’amiral Hodgers, et qu’elle ne l’est pas dans sa lettre 
du 14 août, rapportée plus liant; on ne peut en (’oncluro qu'une 
chose, c’est que M. Watson a éprouvé de longues hésitations avant 
d’indiquer, même comme probable, l’existonce de la seconde planète. 

Pour l'intelligence de ce qui va suivre, nous donnons ici un dessin 
représentant, au moment de l’observation, les positions du Soleil, 
des corps a et /q et de deux étoiles de l’Écrevisse, 0 et qui sont, 
mallienrensemcnt, très voisines, l’une de a, l’autre do if. 

Voici ce que dit M. Watson au sujet de la planète h : 

Finalement, j’amenai dans le champ de la liinelle ce que je 
supposais être t. Écrevisse, quoique t’astre fût plus hi-niant que 
? Ecrevisse, (jue j'avais vue près du Soleil au commencement des 
recherclies faites pendant la totalité. Je procédai à ta détermination 
sur les cercles de la position de cet astre que je désigne par la 
lettre b‘, mais le Soleil réapparaissait, avant que j'eusse terminé 
celte opération. » 
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M, Walsoiî explique ensuite qu’à ce moment même est arrivé un 
coup de vent, entre les quelques moments écoulés entre le pointé et 
la marque de la position sur le cercle horaire, de sorte fjüe les dif¬ 
férences inslrumenlales observées entre h et ^ pourraient, à la 
rigueur, être imputées aux dérangements de l'instrument causés 
par le vent. M. 'Watson remarque toutefois que ce coup de vent 
n’a produit aucun dérangement dans les lunettes de MM. .’Sewcomb, 
Sampson et llowman. qui observaient auprès de lui. 
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Nous réunissons dans le tableau ci-dessous les positions trouvées 
pour les objets n et ù, en mettant en regard les positions des 
étoiles Q et î : 


Objet, 

AsCetisîûni droite. 

DéïUiiaîsoR. 


It ni 

Cl 

a . 

. 8-27.3.') {IJ 

IR. 16 

G . 

. 8.21.40 

18.3(1 


.. 8. 8.:i8 

18. 3 

*»■ • * ■ ‘ ‘ • 

. 8. 5.15 

1«. 1 

Dans ses dernières 

communications, M. 

Watson exprime la 

conviction que h est dit 

l'érent lie î, et ([ue c'est par conséquent aussi 


une planète 

La démonstration de rexislencc des planètes a et /y, comme astres 
distincts des étoiles 0 et î, parait, en somme, reposer utiiijuement 
sur rexactitiulc donnée par l'instrument do .\f. Watson, jxuir les 
positions relatives de a et par rapport au Soleil. M. Péters, de 

(1) Ce nornbre est un peu (lifTiii'ont liii iiouibi'e 8*'26’"51* itoiiné (rnboftl p.ir 
.M. Watson; la valeur actuelle est celle à (aijuelle cet astronome s’est ilL^fiintivcmeiil 
arrêté. 
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Clinton (filats-Unis), a l'ail rcinarqnt'r à co sujet que les cercles île 
l'équatorial employé n’avanl que 5 pouces de diamètre environ, une 

1 . , . . 

erreur de 20' d'arc, ré[>ondaiit à — de pouce (moins d'un deuil-mil¬ 
limètre), a ])arfailemenl pu être cominiso dans riiisrriplinii des 
positions par des stylets sur les liisqiies de carton adaptésaux cercles 
de l'instrument. Kn admettant celte erreur ])Our les pointés faits, 
soit sur le Soleil, soit sur les astres n et h, ou conçoit que les ascen¬ 
sions droites des planèles supjiosées n et h jmissent être erronées 
de 40' d'arc; or une telle erreur supposée la même dans les deux 
cas fait coïncider à très peu près eu ascension di-oite, u et 0 d'une 
part, et Ç de l'autre. Ainsi, étant donné le procédé de mesure 
emi)loyé, ou peut soutenir assez raisoiiiiablemenl que tes dilVércnccs 
trouvées par M, Walson entre o et 0, 4 et sont de l'ordre des 
erreurs d’observation. 

[| est vrai que, dans ses dernières communications, M. Watson 
aftirme avoir vu, et la planète o, et l'étoile 0; lonlefois, il ne dit pas 
qu’il les ait vues en même temps, et le champ dosa lumdte perim't- 
lail cette otiservalion, ou tlu moins l'iin désastres devait entrer dans 
ce champ quand l’autre en sortait. l)ans ce cas, il semltle que 
M, Watson n’aurait ])as manqué de le dire. 

Pour notre compte personnel, nous inclinerions donc à penser 
{jue M. Watson n'a pas observé deux planèles, mais bien les deux 
étoiles 6 et de la constellation <le l'fiicrevisse. 11 faut convenir du 
reste d’une chose, c'est qu’il est exlrêmement dil'ticile, sinon impos¬ 
sible, même à l’astronome le plii.s habile, de pi’omener sa lunelle 
aux environs du Soleil jusqu'à 8“ de part et «i’anlre, tl'y passer 
eu revue toutes les étoiles cou nues, de (lécider, à cou[> siïr, de 
rexistonce d'étoîles non marquées sur la carte, et de déteiuniner 
exactement les positions de ces nouveaux astres, tout cela, dans un 
intervalle de lr()is minutes environ I 

Tu autre astrononie américain, très connu par ses nombreuses 
découvertes de comètes, M. L. Swift, a cru aussi avoir vu deux 
asires do 5' j^randeur, présentant îles disques sensibles, compa¬ 
rables à celui d’Uranus; ces disques étaient-ils l'éels? M. Swifl 
n ose pas l'afliriner, et le faible jirossi-ssement (vingt-cinq fois} 
adapiLo à sa lunette no permet guère une aflirmation jiosUive à ce 
sujet. Les positions des deux asires n'ont pu être déterminées, et le 
peu quadit sur ce point M. Swifl scmlile indiquer que ses obser¬ 
vations ne se rapportent à aucun des objets o et 4 ol>servés par 
M. Watson, Nous devons ajouter que les astres signalés par 
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MM. Wuisoii et Swil't ne l'oiil été piU' aucun des autres astronomes 
américains qui ont piâs part à l'observation de rêclii>sc. 

(Juaiui l'annonce (le la découverte de M. Watson arriva en Knrope, 
on se demanda si la planète n appartenait à rime des orbites 
calculées en 1870 par I.e Verrier. M. Gaillot Iroiiva (jue les obser¬ 
vations de ri’itscti, Slark, iJeeuppis et Lescarbault pouvaient se 
rapporter à la planète n ; mais il obtint pour l'inclinaison de l’orbite 
une quantité très petite, de sorte ([ue la planète aurait di'i passer 
clia(|ue année deux fois sur le Stdoil, en avril et en octobre; 
M, Gaillot lait lui-même remarquer que cela n’est guère prolnible, 
car on aurait reciu'ilii un liien plus grand nomlire d’observations 
d(‘ passages de la planète. 

M. (tp]i(d'/.er, d’auli'c part, en partant des six |»assages itiscutés 
j)ar be Verrier, leur adjoignit deux autres (diservalions dans 
lesqueiles le inouveiuenl propre u’avail pu être constaté ; il montra 
(|ue ces huit passages étaient représentés avec assey, de précision 
par une même orbite, mais que celte orfdle ne contenait aucun des 
deux astres ft et A de M. Watson; la planète dont M. Gppolzer avait 
déterminé l'orbite aurait di'i passer sur le Soleil le 18 mars 1879; 
le Soleil fut observé ce joiir-là dans plusieurs observatoires et on 
peut al'lirmer que le passage n'a pas eu lieu. 

Nous avons accompli la tâche un peu ingrate, il faut en convenir, 
que nous nous élions proposée; il semble fine, dans celte malheu¬ 
reuse (|ueslion de l'observation des planètes intra-mei'curielles, 
les difficuités et les contradictions vont on augmenlant avec le 
nombre d(*s observations, 11 (*sl diflicile d’arriver à une eonclu- 
sion rigoureuse; lums lunis bnrnerons à préstuiler les rimianpies 
suivantes ; 

1“ il nous semide f|u'il l'aul renoncer à l’iiypothèse d’uiie planète 
unir|ue produisant les déi'angemenls constatés dans le mouveiueiit 
de M(‘rcure; cela |>arail l'ésidler de rcnsemble des observations 
faites pendant les éclipses de Soleil, et en particulier pcndanl celle 
du 29 juillet 1878. 

■2“ S’il ('xiste des (ilanèlcs intra-mercurielles comparables pour 
leurs dimensions au corps que M. Lescarbault a vu passer devant 
le Soleil, cesi>lanètes doivent être en très petit noiubrc; autrement, 
(‘ll(*s n'auraiénl |Ui écliapper aux iiivesligalions d’astronomes tels 
que Carringlüii cl Sporer, qui depuis une vingtaine «rannées oui 
oliservé attentivement le Soleil, décrivant cl niesuraul les moindres 
iaebes (jui paraissent à sa surface. 

3“ Ces planètes ne sauraient produire, à elles seules, les iierlur- 
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billions (lu inouvemoiil de Mevcure: en parliinf en efTel, soit du 
diamùlre apparent de l'astri^ de M, Lcscarbaull, soil de l’éclat des 
objets ol>servés par MM. AVatson et Swift, on est porté à penser ([u’il 
faudrait un très grand nombre de corps seinlilables pour produire 
sur Mercure l’efi’et voulu. 

■^i“ il convient encore de l'evenir à l'idée émise tout d'abord par 
IjC Verrier, savoir ([u’il existe un anneau d'astéroïdes entre .Mercure 
et le Soleil ; les raisons théoriiiucs (jui niifilerd en faveur de l'exis¬ 
tence de cet anneau u’oul rien perdu de leur force. Seulement, 
Le Verrier avait ajouté que peut-être qiieUpies-iins de ces astéroïdes 
seraient assex gros pour pouvoir être observés dans leurs passages 
sur Le Soleil, ou à la faveur des éclipses totales; c'était là une 
hypothèse, et il nous semble impossible de prononcer sur elle un 
jugement déliiiitif, en parlant des idiservalions faites jusqu'ici. 

11 sera utile de fouiller encore les régions voisines du Soleil dans 
les éclipses totales; M. Todd a fait récemmeut une pnqiosilion 
intéressante, en vue de rendre ces reclicrches plus proMlables. 
M. Todd rcmaniue d’abord (pu*, si elles u'oiit pas encore donné de 
résultats satisfaisants, cela tient surtout à ce que rinlcrvalie de 
temps pendant le(|ivel on peut observer esltroj» court. Ainsi. sup|K>- 
sons un même astronome observant les éclipses totales de Soleil 
durant un siècle entier; la somme des moments pendant lesquels il 
pourra se livrei' k la recbei'clie des planètes intramercurielles ne 
sera guère que d'une heure! C'est bien peu; on doit chercher à 
augmenter la durée des oliservalions, eu utilisant le concours de 
plusiiuirs observateurs. 

C.onsidérons une éclipse totale de S(deil, et à la surface de ia 
Terre, la ligne de l'éclipse centrale ; supposons deux observateurs 
A et li, placés (ui deux points éloignés sur celle* ligue; l'éclipse 
totale n’aura pas lieu au même instant en A et li; il [xuirra s’écouler 
plusieurs heures entre les nrruivénts où A et U verront disparaître 
entièrement la ]nmièr(‘ du S<deil. Admettons que les deux obser¬ 
vateurs aient la faculté de communi([uer par le télégraphe. Si le 
premier croit avoir découvei’t une |danèle iiitrainercurielle, il le 
signalera immédialemenl au second, en lui envoyant la {xisilion 
appi'ocliée de l'astre; ce second astrunome pourra diriger k l'avance 
sa lunette sur la planète supi»osée, et déterminer sa position. Le 
second observaleui' pourrait égah*menL communiquer avec un 
Iroisième, etc.; telle est la |u*oposilion de M. Todd; on voit qu’elle 
aurait pour résultat de muUi[dierla durée des observations parle 
nombre des observateurs. 








1. Description du phénomène. — Los eaux de l'ücéan 
s’éli'voiit el .s'aliaissoitl sur nos eûtes, chaque jour, ]>aric moii- 
vetiieiil ilu flu.r o( du reflux. Os oscillations périodiques pro- 
diiiscnl doux huuleii uiers ou pleiuea îyi/v.s', et deux hm^ica mera, 
<lans le temps (|ui s’écoule entre deux passages consécutifs de la 
lune au méridien, on dans un jour lunaire. La durée moveime 
du jourlumiirc étant de 24'’50'",5, le retard moyen des marées 
<run jour à l’auli’o est de 50'",5 : si, par exemple, la haute mei‘ 
arrive un jour à 3'' du soii’, celle du lendemain soir aura lieu à 
3''50'",5. L’intervalle moyen entre deux pleines mers consécu¬ 
tives est de 12'* 25"’. La basse mer intermédiaire ne tient pas le 
milieu entre ces deux pleines mors, parce qu’on a observé que la 
m(*r n’emploie pas le meme temps à monter et à descendre : 
ainsi, par exemple, an Uavie et à Boulogne, la mer met 2“ 8'" 
de [dus à descendre fju’à monter; à Itrest, la dîlîérenco est 
seulement de IG'". 

2. Hauteur des marées. — La liaiiteur de la pleine mer 
n’est j»as la mémo cbaqiie jour : eu un point donné, elle varie 
proportionnellement il un certain coefficient qui est le même pour 
tous le.s purls et ([u’oii appelle roeffœieut de. lu murée pour ce 
jour, tjuaiid le coefficient de la marée est égal à I, cela v'eul dire 
que la mer s’élève au-dessus de sa .surface moyenne d’une certaine 
liaufeur, qui dépend ilu |)orl cunsidéi'é, et qu’on ap|>ellerfe 
hauteur relative à ce port. La moyenne de nomlu'eiises oliser- 
valions faites à (Iranville, par (‘xeniple, a donné 12"',22 pour la 


(l) La plus jîraïuie pariie île celte note e«it eiii|ii'iintée presque lexluellenicnt 

à l ^^(hi lUireim des LüHijlîuites^ 
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différence entre les luiules mers cl les basses mers, <iui ont lieu 
quand le coefficient de la marée est i : la moitié de ce nombre, 
ou ô™,!!, est runilé de hauteur pour Ciranville. Si le coefficient 
de la marée est égal à 1,18, ce jour-là, la mer s’élèvera de 
6'“,11 X lïl8 ou 7'",21 au-dessus de sa surface moyenne. Il faut 
ajouter que le vent ftcuL produire, suivant sa force et sa direc¬ 
tion, des variations accideulelles dans la liaulenr de la marée. 

Le coefficient de la marée ne dépasse jamais 1,18. L’est pour 
le port de Granville que l'iinité de hauteur est la plus grainle 
en France; à (’herhourg, par e.vomple, cette unité n’est plus 
que de 2"’,82. 

Fins la mer s’élève lüi’.s(|u'olle est pleine, plus clic descend 
dans la basse mer suivante : la inaréf Lotah est la demi-somme 
des hauteurs de deux pleines moi'S conséculive.s au-dessus tle 
la basse mer in ter mé<l taire. 

3. Variations de la hauteur des marées, — Les oh.ser- 
valions les plus simple.s montrent que les plus grandes marées 
ont lieu vers les syzygics, ou les nouvelles et |)lelnes lunes, et 
les plus petites marées vers les ([uadratures, ou les jtremiers et 
derniers quartiers. 

On constate encore que la liauteur des marées varie avec les 
déclinaisons du soleil et de la lune et avec les distances de ces 
astres à la terre. Elle est d’autant plus grande que la Lune et le 
Soleil sont |dus près de la Terre et plus rapprochés du tdau de 
réqualeur. Aussi, les marées les plus fortes arrivent aux syzygies 
voisines des équiiunxes, lorsqu’on mémo temps la lune est 
périg;ée et voisine de l’équatenr, c’est-à-dire voisine d’nn de ses 
nœuds. De mémo, les marées les [tins faibles arrivent aux qua¬ 
dratures voisines des solstices, lorsqu’on même temps la Lune 
est apogée avec une grande déclinaison. 

4. Explication des marées. — La loi de rallraclion uni¬ 
verselle va nous donner bien facilemeiil l’explicaliori du ijliéuu- 
mèno des marées et de toutes les circonstances qui l’accompa- 
gneul, parmi lesquelles nous venons d’indiquer les pi-incipaies. 

Supposons <|ue la Terre ail la forme d’un noyau solide spbé- 
ri<|ue de contre T recouvert d’une mince couche de Ihiide, 
(fig. 141). Nous allons nous rendre compte de la figure d’étrui- 
librc que prendrait celte couche de fluide, si la terre restait 
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itnnioivile, soumise à i’aclioii d’une seule masse M placée très 
loin dans la dirorlioii l'.M. 

Les lorees qui agisseiil à cliaque inslant sur une molécule 

Iluidc A sont : 1® son poi<ls, dirigé siii- 
vanl A I'; 2® raltractioii de la masse M 
dirigée suivant AM ; 8® une force 
égale et de sens contraire à rallraeliou 
de M sur la molécule A supposée pla¬ 
cée en T, et par suite dirigée suivant 
MA : celte force (trovient do ce qu’on 
suppose ta terre inimuhilc et de ce 
que rallraeliou de M sur le noyau 
solide T est la même que st toute 

la masse de ce novau se trouvait 

« 

réunie au cciili'c l'. 

Appel(uis /H la masse de la molé¬ 
cule A, /■ le ravoii de la Terre, I) la 
distance M T,r/ia distance variableAM. 

La force dirigée siiivaul A.M est égai(‘à /désignant le 

coefticlent d’allraclion ; la force dirigée suivant MA est égale 

à Les deux forces peuvent être remplacées par une seule 



1 


1 


et diri 


égale il la valeur absolue de la dilTérence///^M ^ , 

géedans le sens A.M si d est inférieui'c à 1), en sens contraire si 
(I est supérieure à I) : en d’autres termes cette force, qui s’ajoiile 
à la pesanteur pour déterniiuer la forme d’équilibre cliercliée. 
est toujours dirigée vers Textérieur de la s[)bère T, parallèle¬ 
ment à M T ou TM. Tille est inaxima lorstpie A est en l* ou P' sur 
la droite .ATT. Elle est nulle lorsque A est en Q ou Q’ sur le 
diamèlre perpendiculaire à M'T. Il est doue clair que la 
couche fluide <loil prendre une forme allongée suivant le 
diamètre PI*' ; eu d'autres termes, la mer doit s'élever eu P 
et P' et aux points voisins^ s’abaisser en Q et Q’ et aux points 
voisins. 

Il est facile de calculer la force inaxima qui agit en P et 1- ' : 
en P, 011 a ^/ =: D — r, et pur suite la valeur de la force est 
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D fjui est très grand, il vient d’une façon a[)|>rocliée "jTî— ; rette 

force est donc proportionnelle à .M et inversement proportion¬ 
nelle au cube de I>. En l*', un calcul analogne conduira à la 
niêinc valeur approchée. 

Si maintenant nous tenons compte de la rotation do la l'ern', 
il est clair que la couche liquide ([ui lu recouvre prendra la 
forme d’un ellipsoïde de révolution variable, toujours allongé 

dans la tlirection de la masse M; il v aura donc alternafivemonl 

' *1* 

liauto mer et basse mer en un point doiuié de l’océaii ; la période 
de ces oscillations sera la moitié du temps que met la Terre pour 
revenir H la môme position i‘elalivement k la masse M. 

Les seules masses qui peuvent agir d’une façon sensible sur 
la mer sont le Soleil et la Lune : mai.s il est aisé de voii* que 
l’action tle la Lune est prépondérante. En elfet, si L et S sont les 
masses de ta Lune et duSoleîl, I) et D' leurs distances movenues 
à la Terre, le rapport des actions qiihdles exercent sur une molé¬ 
cule //t, «juand ces actions sont les plus grandes possible, est 

égal, d’a[U‘ès ce qui précède, an rajtport des qnaiitités et 


IP 



LJ>'’ 


JJ ,3 J c’est-à-dire au nombre soit 2^) environ. Les 

marées lunaires sont donc de beaucoup plus grandes que les 
marées solaires. 

La période moycime des marées doit pai* .suite ôtredélermiuéi* 
par le jour lunain‘, comme le montrent les observations. 

Les marées seront les plus grandes lorsque la marée lunaire 
et la marée solaire s’ajouteront, ce qui a lieu aux svzigies, 
puisqii’alors la Lune, le Soleil et la Terre sont seiisiblemeut en 
ligne droite; les marées seront les plus petites lorsque la marée 
solaire sera eu sens contraire de la marée lunaiie, ce qui a lieu 
aux quadratures. 

Les formules indiquées plus haut moiilrciil encore que la 
marée est plus grande quand la Lune est périgée que quand elle 
est apogée, puis([ue la force principale qui la détermine varie 
en raison inverse du cube de la distance <le la Lune à la Terre. 
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Kiilin le calcul v(*i’ifie encoce celle loi mise eu évidence par 
les observations : les marées sont d’autant plus faraudes que la 
Lune et le Soleil sont plus près de ré(|ual.eur. 

5. Retard des marées. — Daiis tous nos [(orls de l’océan, 
on a trouvé que la plus liante marée n’a pas lieu le jour même 
<le la syzyg'îe, mais en {général un jour et demi ajirés : la marée 
observée un jour quelcompie est donc précisément celle qui est 
délerniinée parles positions du Soleil et de la Lune IÎ6 lieures 
auparavant. 

(!e retard provient de ce que la mer ne recouvi*e pas unii'or- 
mément la surface de la 'rei'rc; si l’on admet que le flot se 
forme au milieu de rocéan au moment indiqué par la lliéurie, 
il est facile de comprendre qu’en raison des vitesses acquises 
antérieuiement par les eaux et les résistances qui s’opposent 
au luoiivenK'nt, la marée n’arrîve sur nos côtes que bien long- 
bunps après le jiassage de la Lune au méridien. La tliéorie 
dévelop[tée pi'écétlemmenl n'est pas applicable au voisinage 
lies côtes, et les mouvements (jue nous observons sont en réalité 
ceux qui résiilleut <lu Hol produit au milieu de rocéan. 

Les considérations nous expliqnetit encore pourquoi les mers 
fermées; comme la Méditerranée, n'nnl pas do marées sensibles. 

6. Établissement. — A l'époque des équinoxes, quand la 
Lime nouvelle ou pleine se trouve dans ses moyennes dislancos 
à la 'l'erre, le temps ipii s’écoule entri' son passage au niéiâtiien 
d’un port et rinslanl de la pleine mer qui suit ce passage est 
toujours le même : il se nomme étahllssonn^nl du port. I/éta- 
blissement du iiorl est donc le ridard de la pleine niei' sur le 
passage de la Jjime au méridien le joui’ d’une syzygie équi¬ 
noxiale. Ce retard constant provient de circonstances locales 
et de la configni’utlon ties côtes, tl est souvent tiès dilTéieul 
pour deux ports voisins, |iarcc que les circonstances locales, 
sans l'ien changer aux lois <les marées, ont plus ou moins 
d'influence sur la grandeur des marées dans un port et sur sou 
établissement. En France, le plus grand établissement est celui 
de lJunkerque, 12''13"’; le plus petit est celui de Lorient, 3'*32"'. 
En un jour quelconque, riicure de la pleine mer peut différer 
de pins d'une heure du temps du passage de la Lune au méridioii 
augmculé de rétablissement du port. 
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7. Mascaret. — Le piiénomènc bien connu du mascareê 
est un exemple de la propag-alion de la marée jusque dans les 
fleuves. 

On appelle inascai’ol la montée subite «les eaux qui se produit 
àl’eniboucbure de quelques fleuves, les Jours de grandes marées, 
et qui est une conséquence directe de la faible profondeur de 
l’estuaire, ainsi que de la forme du lit en amont. 

Les premières ondes du flot éprouvent, en effet, un frottement 
assez grand, au moment où elles se présentent devant le fleuve, 
poui‘ voir s'accumuler derrière leur lèlc celles qui suivent. Le 
flot se |U’ésenlc bien lot alors, non plus comme un plan légè¬ 
rement incliné, mais comme une barre se mouvant avec une 
grande vitesse et couvrant les berges de ses projections. 

Dans la Seine, à <.^)uillebœuf, le mascaret a une Iiauleur de 
îi'" environ ; sa vitesse de propagation est de près de 8'” par 
seconde. Le mascaret, qui est encore tiès fort à Caiidebec, 
cesse à très peu de distance en aiiionl, L'itilcnsllé du mascaret 
est à peu près proportionnelle au coofficieni de la marée ; elle 
augmente lorsque le baromètre est bas et que les vents soufflent 


mer. 
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PLANCHES HORS TEXTE 


L — Photographie d'une région du Ciel obtenue à T Observatoire 
de Paris par MM, Henry, 


n. — Photographie du Soleil avec ses taches, 

IIP — Photographie d'une tache solaire obtenue à l'Observatoire 
de Meudon, 


I\^ — Dessin de protubérances solaires, par M, d^rouvelot, 

V. — Photographie de la couronne pendant une éclipse totale, 

VL — Photographie lunaire obtenue à rObservatoire de Paris par 
MM* Henry, 


VH. — Carte aréographîque de la planète Mars, par M, Schiaparelli, 

VIII. — Dessin de Saturne et de ses anneaux, par M. Trouvelot, 

IX, — Photographie de la grande comète de ï8y2, obtenue au cap 
de Bonne-Espérance, 

X, — Photographie agrandie dê Lamas dTîercule, par MM, Henry. 


Photographie de la nébuleuse d'Orion, par M, Gommon, à 
Londres. 

Photographie de la nébuleuse annulaire de la Lyre, obtenue 
à rObservatoire de roulouse. 
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JVhut(i^r;i|)lii(î clc la npbnÎÉiiist* aiunilali-ü la Iaic, 
obteiniû ii 1 ObservaL<Hre «le Tunloiiso. 
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